




















周円盤 (circumnucelar disk; CND)と呼ばれる半径 2パーセクの高速回転するリン
グ構造に取り囲まれており、これは中心核への質量供給源と考えられている。また、

































Most galaxies in the universe are believed to harbor supermassive black holes
(SMBHs) with 106–1010 solar masses at their nuclei. When matter accretes on a
galactic nucleus, it shines brightly by the release of gravitational energy. Some
galactic nuclei have extraordinary luminosities higher than their Eddington limit,
at which the gravitational force balances with the radiation pressure. Our Milky
Way Galaxy also harbors a 4 × 106 solar mass SMBH, whose luminosity is lower
than 10−8 of its Eddington limit. This huge variety of nuclear activities over eight
orders of magnitude may be attributed to diﬀerence in mass accretion rates onto
galactic nuclei. However, physical mechanism that control the accretion rate are still
unclear. The origin of SMBHs is also one of the unsolved key issues in astronomy.
A promising scenario is that SMBHs have been formed by mergings of intermediate-
mass black holes (IMBHs), while no definitive evidence for the existence of IMBHs
is found to date.
The central region of our Galaxy must be an important target to study mass ac-
cretion process onto galactic nuclei and the origin of SMBHs, since we can observe
it most minutely. The nucleus of our Galaxy, Sgr A∗, is surrounded by a rapidly
rotating 2-pc radius ring of dense molecular gas, which is referred to as the circum-
nuclear disk (CND). The CND is considered to be a mass reservoir for feeding the
nucleus. In addition, within 300 pc from the nucleus, a number of compact clouds
with broad velocity widths, namely high-velocity compact clouds (HVCCs), have
been discovered. In order to elucidate the mass accretion mechanism and the origin
of SMBHs in galactic nuclei, a series of the observational studies were conducted on
the high-velocity molecular clouds in the Galactic center such as CND and HVCCs.
First, we observed the CND and its periphery in several molecular lines using the
Nobeyama Radio Observatory 45 m telescope, and found an emission “bridge” which
connects the CND to an adjacent giant molecular cloud, M–0.13–0.08. This emission
bridge indicates the physical contact between the CND and M–0.13–0.08, suggest-
ing that M–0.13–0.08 has just fallen into the CND. The physical contact between
them may cancel out their angular momentum, dissipate their kinetic energies, and
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thereby increase the mass accretion rate to the nucleus. This is a significant result
that caught a part of the feeding process to the Galactic nucleus.
Moreover, we extended the mapping area to 20 pc radius from the nucleus with
the James Clerk Maxwell telescope at Hawaii. Two small HVCCs were detected
at 10 pc from Sgr A∗. Their sizes, kinematics, kinetic energies, and the absences
of counterparts in other wavelengths are consistent with the formation scenario
assuming the high-velocity plunge of a stellar-mass black hole into a molecular cloud.
This is the first observational case that suggests a number of black holes are flying
about in the vicinity of the nucleus. Theoretical calculations predicted that 108–109
black holes are floating in our Galaxy, and most of them are isolated and dim. Our
study suggested a new method for detecting such isolated black holes as high-velocity
features, such as HVCCs.
We also discovered a peculiar HVCC, CO–0.31+0.11, at 45 pc from the nucleus.
This HVCC exhibits an extremely broad velocity width, having huge kinetic energy
and peculiar kinematics. The kinematics of CO–0.31+0.11 can be explained by the
Keplerian motion around a point-like mass of 2 × 105 solar masses. This model
requires that the central gravitational source must be smaller than 0.1 pc in radius.
The possible candidates for the gravitational source are a dense massive star cluster
or a massive IMBH. The absence of counterparts in other wavelengths may rule out
the star cluster hypothesis. Therefore, the driving source of CO–0.31+0.11 is most
likely a massive IMBH. If this is confirmed, the driving source of CO–0.31+0.11 will
be a promising candidate for an IMBH secondly discovered in our Galaxy.
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AGN Active Galactic Nuclei (活動銀河核)
ALMA Atacama Large Millimeter/submillimeter Array
ASTE Atacama Submillimeter Telescope Experiment
BLR Broad Line Region (広輝線領域)
CMZ Central Molecular Zone (中心分子層)
CND CircumNuclear Disk (核周円盤)
HPBW Half-Power Beam Width
HVCC High-Velocity Compact Cloud (HVCC)
IMBH Intermediate-Mass Black Hole (中間質量ブラックホール)
JCMT James Clerk Maxwell Telescope
LSR Local Standard of Rest (局所静止基準)
LTE Local Thermodynamic Equilibrium (局所熱力学平衡)
NLE Negative Logitude Extension
NLR Narrow Line Region (狭輝線領域)
OTF On-The-Fly
SED Spectral Energy Distribution
Sgr Sagittarius (いて座)
SMBH SuperMassive Black Hole (超大質量ブラックホール)
VLA Very Large Aray




宇宙には約 2兆個の銀河が存在すると言われている (Conselice et al. 2016)。銀河
は一般に全波長帯において中心ほど明るく観測されるが、その中でも特に中心核が
通常銀河に比べ明るく観測され、特異な活動性を示すものがある。このような銀河
中心核は活動銀河核 (active galactic nuclei; AGN)と呼ばれる。AGNの典型的な全
光度はLbol ∼ 1043–1047 erg s−1であり (e.g., Woo & Urry 2002)、その莫大な放射エ
ネルギーは、106–1010 M⊙*1もの質量を持つ超大質量ブラックホール (supermassive
black hole; SMBH)に落下 (降着)する物質の重力エネルギーの解放に起因すると解







小面を微小時間に通過するエネルギー量)Sは S = L/4πr2で与えられる (付録A.1.2




















































で与えられ、エディントン質量と呼ばる。例えば、中心核光度が 1046 erg s−1の明
るいAGNはその中心に∼ 108 M⊙の質量が必要である*5。AGNはしばしば 1年よ
りも短い時間スケール (場合によっては数日)で光度変動*6を示すことから、その放





















盤は明るく輝く。この描像を定式化した標準円盤モデル (Shakura & Sunyaev 1973)
は、明るいAGNからの放射をよく説明する。標準円盤モデルによれば、AGNの光







こで、Rsはシュバルツシルト半径でありRs = 2GM/c2で与えられる (付録F参照)。
簡単のためニュートン・ポテンシャルを仮定する。ブラックホール (質量M)から半





























となる。したがって、r = RISCO = 3Rsで物体が持つ力学的エネルギーの大きさ |E|
は
|E| = GMm
2 · 3Rs =
GMm
2 · 3 (2GMc2 ) = 112mc2 (1.1.11)
となる。この |E|が最終的に全て放射エネルギーに変換されるとすると、ブラック
ホールは落ち込む物質がもつ静止質量エネルギーの 1/12 (約 8%)ものエネルギーを








ネルギー変換効率は η = 1/12となる*9。例えば、中心核光度が LAGN = 1046 erg s−1





























∆L = 2× 2πr∆r × σT 4 (1.1.15)
と表すことができる。ここで2πr∆rは円環の面積で、裏と表両方からの放射を考慮し










る温度の黒体放射を示す。例えば、光度 1046 erg s−1、中心質量 108 M⊙、質量降着率
1 M⊙ yr−1の明るいAGNが標準円盤だとして、最内安定軌道近傍 (r ∼ 3Rs ∼ 1012
5
cm)での温度を式 (1.1.16)から評価すると
T ∼ 2× 105 K
となる。すなわち、標準円盤を持つAGNの広帯域連続波スペクトル (spectral energy
distribution; SED)は、紫外線から X線の波長域にピークを持つ。標準円盤で予言
される紫外線付近に現れる SEDのピークは big blue bump (BBB)と呼ばれ、実際












表的である*11。広輝線は SMBH近傍の高密度 (ne > 108 cm−3)な電離ガス領
域 (bload line region; BLR)からの放射であり、狭輝線はそれよりも低密度な








が定義できる。例えば、可視光域における [OIII]の臨界密度は ncrit ! 106 cm−3 であるため、密度




図 1.1: 波長 6 cmの電波連続波で観測された Cygnis A。明るい中心核からジェ
ットが噴出されている様子が確認できる。電波ローブの端から端の距離は 150 kpc


















*13クェーサー (quasar)は quasi-stellar radio source (準恒星状電波源)の略語であるが、歴史的に
電波源として最初に発見されたためにこのような名前がついているだけで、現在は電波強度に関係


















光度は" 1042 erg s−1と比較的暗いものの、短期間での光度変動や高階電離原子
輝線が観測されるなど、明るい AGNと同様の特徴を示す低光度活動銀河核 (low-
luminosity active galactic nuclei; LLAGN)も、これまでに多数発見されている (e.g.,











り、kはボルツマン定数である。これより、m ∼ mp (陽子質量)とすると、円盤の






狭輝線領域 (NLR)  





































温度は T ∼ 1012 Kと評価される。実際は放射冷却が多少効くので温度はこれより下
がるものの、標準円盤に比べ非常に高温が実現される。そのため LLAGNは、その
SEDにBBB(∼ 105 Kの黒体放射のピーク)を持たず、明るいAGNとは異なる SED
を示す。
近年では、近傍銀河のうち約 4割は中心にAGNを有すると言われている (Ho et
al. 1997; Kauﬀmann et al. 2003)。また、クェーサーやセイファート銀河に代表さ
れる活発な AGN現象は、銀河の一生のうちで一時的なものであり、大部分の銀河
の中心核には非活動的な SMBHが潜んでいるという考えが広く受け入れられている
(e.g., Kormendy & Ho 2013)。活発な AGN現象は、銀河相互作用や銀河同士の合
体、多数の超新星爆発などに起因して、短期間で多量の物質が中心核 SMBHへ供給
されることで引き起こされると考えられているが、そのような質量供給過程につい
ては未だ断片的な理解に留まっている (e.g., Alexander & Hickox 2012)。
1.2 銀河系中心核
1.2.1 いて座A
私たちの住む太陽系が属する天の川銀河 (銀河系)は直径∼ 30 kpcの棒渦巻銀河だ
と考えられている (e.g., Churchwell et al. 2009; 図 1.3)。銀河系中心領域から発せら
れる可視光は視線上手前にある多量の星間ダストに遮られるため、同波長帯での観
測は不可能である。銀河系中心領域は特に電波で明るく観測される。図 1.4にVery
Large Array (VLA)*16で観測された銀河系中心方向 (いて座方向)の波長 90 cm (330
MHz)の電波連続波イメージ (LaRosa et al. 2000)を示す。差し渡し∼ 2◦の領域に
フィラメント状の電波源や球殻状の電波源など様々な構造が確認できる。最も電波
強度が大きい領域はいて座A (Sgr A)と呼ばれる。
Sgr A領域は Sgr A Eastと Sgr A Westの 2つの領域に分けられる (図 1.5)。Sgr
A Eastは球殻状に広がった非熱的電波源であり、超新星残骸*17であると解釈されて
いる (e.g., Ekers et al. 1975)。Sgr A Westは点状電波源いて座A∗(Sgr A∗; Balick &
*16アメリカのニューメキシコ州にある大型の電波干渉計。
*17大質量星が最期を迎えた時に引き起こす大爆発 (超新星爆発)の後に残る広がった天体を超新星




図 1.3: 銀河系の想像図。図中の角度は銀河座標における経度 (銀経)を表す。画





Sgr B2 Sgr B1 Sgr A
Sgr C
VLA 90 cm (LaRosa et al. 2000)
図 1.4: 波長 90 cmの電波連続波で観測された銀河系中心。Kassimらが合成した画
像データ (LaRosa et al. 2000)を基に作成。中心の白く明るい領域がいて座A (Sgr
A)。




射が最も卓越しており (e.g., Zylka et al. 1992)、ミリ波からサブミリ波帯における
Sgr A∗の光度は 1035–1036 erg s−1程度である。赤外線やX線域での平常時の光度は
1033 erg s−1程度と非常に暗く (e.g., Serabyn et al. 1997; Baganoﬀ et al. 2003)、全
光度は 1037 erg s−1以下である (e.g, Narayan et al. 1998)。
ほとんど全ての波長域 (電波からX線)で Sgr A∗は光度変動を示すことが確認さ
れている。cm波帯での変動の時間スケールは数日から数十日以上であり、変動の
大きさは数十%程度である (e.g., Bower et al. 2002)。ミリ波およびサブミリ波では、
数時間の間に明るさが 2倍程度増加する光度変動を示す (e.g., Miyazaki et al. 2004;
Yusef-Zadeh et al. 2009)。近赤外線や X線では、数十分の極めて短い時間スケー
ルで明るさが数十倍以上にもなる激しい光度変動 (フレア)が観測されている (e.g.,
Genzel et al. 2003; Baganoﬀ et al. 2001)。このように Sgr A∗は、観測波長が短いほ
ど短時間で大きな光度変動を示す傾向にある。また、Sgr A∗の光度変動は、それぞ
れの波長帯ごとに独立に起こるわけではなく、波長間にある程度の相関があること







図 1.5: 波長 6 cmの電波連続波で観測された Sgr A。イメージは National Radio
Astronomy Observatory (NRAO) VLA Archive Survey (NVAS)の公開データ (http:
//archive.nrao.edu/nvas/)により作成。白破線および白実線で囲まれた領域はそ
れぞれ Sgr A Eastおよび Sgr A Westを示す。黄色の実線はminispiralを示す。
のX線でフレアが起こると、それと同時もしくは数分遅れて近赤外線域でフレアが
起こり、さらに数時間程度遅れて低エネルギー側のサブミリ波やミリ波で変動が起
こる様子が確認されている (Eckart et al. 2012)。
Sgr A∗を中心にその周りを複数の恒星がケプラー運動している様子が観測されて
おり、軌道解析の結果から Sgr A∗の質量は∼ 4× 106 M⊙、太陽系からの距離は∼ 8
kpcと評価されている (e.g., Ghez et al. 2008; Gillessen et al. 2009)。また、超長基
線干渉計 (very long baseline interferometer; VLBI)による Sgr A∗の観測から、波
長 0.35 cmにおける放射領域の大きさは∼ 1 AU*18と評価されている (Bower et al.
2006)。以上の観測事実から、現在では Sgr A∗は最も確度の高い SMBH候補天体で
あると一般に認識されている。
*18AUは天文単位と呼ばれる長さの単位。1 AUは地球と太陽の平均距離を表す。1 AU = 1.496×





いる (Ryu et al. 2013)。また、γ線の広域観測から、∼ 107年前は Sgr A∗がAGNの






103 cm−3、温度はTk ∼ 10 Kと低温である。分子雲中で局所的に特に密度が高くなっ

























ら遠ざかる方向を正として定義される。すなわち、赤方偏移ならば Vlos > 0、青方
偏移ならば Vlos < 0である。視線速度 Vlosは一次近似的には、ドップラーシフトに









一般に、位置 r = (x, y, z)にある物体が原点周りに回転運動を行なっている場
合、角運動量Lは
L = r × p (1.3.3)







と表される。量子力学において、運動量演算子 pˆ = (pˆx, pˆy, pˆz)は pˆ = −i!∇で表




y ∂∂z − z ∂∂y
z ∂∂x − x ∂∂z
x ∂∂y − y ∂∂x
⎞⎟⎟⎟⎟⎟⎠ (1.3.5)
15
と表される。ここで、!はプランク定数 hを 2πで割ったもの (! ≡ h/2π)である。こ
























Lˆz = −i! ∂
∂φ
(1.3.8)



















となる。Lˆ2 の固有関数は球面調和関数 Y ml (θ,φ)、その固有値は !2l(l + 1) (l =
0, 1, 2, ...)となることが知られている。また、球面調和関数 Y ml (θ,φ)は Lˆzの固有
関数にもなり、その固有値は !m (mは |m| ≤ l を満たす整数)である。すなわち、
Lˆ2Y ml (θ, φ) = !2l(l + 1)Y ml (θ, φ) (1.3.10)
LˆzY
m
l (θ, φ) = !mY ml (θ, φ) (1.3.11)
が成り立つ。



















となる。ここで、µは µ ≡ mAmB/(mA +mB)で定義される換算質量、rAB は原子間距離である。
16




J(J + 1) = hBJ(J + 1) (1.3.13)
と量子化される*21。ここで、B ≡ h/8π2I は回転定数と呼ばれる分子固有の定数で
ある。また、ある l(= J)に対して式 (1.3.10)を満たす球面調和関数 Y mJ (θ,φ)は、異
なるmの分だけ (2J +1)個存在する。したがって、直線分子の場合、それぞれのm
に対応する (2J + 1)個の状態は全て同一の回転エネルギーを持つ。すなわち、回転
エネルギーEJ は (2J + 1)重に縮退している (統計的重率が gJ = 2J + 1)。
分子の回転状態 (J)が変化することを回転遷移という。準位 J + 1と J 間の回転
エネルギーの差は
∆E = EJ+1 − EJ = 2hB(J + 1) ≡ hν˜J+1 (1.3.14)
となる。永久双極子モーメントを持つ分子の回転遷移(許容遷移)の選択律は∆J = ±1
であり、周波数 ν˜J+1 = 2B(J + 1)の電磁波 (光子)を吸収することで準位 J は準位
J + 1に励起され、周波数 ν˜J+1の光子を自然放出 (自発放射)することで準位 J + 1
は準位 J に遷移する。単位時間当たりに自然放出が起こる確率はアインシュタイン














メントが大きくなる (回転定数 B が小さくなる)。この効果を考慮した回転エネルギーは
EJ = hBJ(J + 1)− hDJ2(J + 1)2

























率をそれぞれ nuおよび nl、guおよび glとする。衝突による遷移が支配的で、平衡
状態が達せられている場合、














Rlu = BluIν (1.3.18)
と書ける。また、自発放射と誘導放射により下位準位に遷移する確率Rulは
Rul = Aul +BulIν (1.3.19)
と書ける。自発放射、誘導放射、吸収に加え衝突による遷移を考慮して平衡状態が
達成されている場合は、














































































と書くことができる。この式から、Cul ≫ Aul (衝突優勢)の場合は Tex ∼ Tk と
なり、Cul ≪ Aul (放射優勢)の場合は Tex ∼ TB となることがわかる。一般には、





−τν + Tex(1− e−τν ) (1.3.24)
で与えられる (付録A.2参照)。ここで、Tbgは背景放射の輝度温度である。したがっ
て放射優勢の場合、Tex ∼ TBであることから、TB ∼ Tbgとなり、輝線は背景放射に
紛れて観測されない。衝突による遷移確率 Culは、衝突分子の個数密度 n、分子の
熱的速度 v、衝突断面積 σを用いて
Cul ≃ n ⟨σv⟩ (1.3.25)
と表される。Culは衝突分子の密度 nに依存するため、Cul ∼ Aulとなる密度 ncrが
ncr ≡ Aul⟨σv⟩ (1.3.26)
により定義できる。放射優勢 (Cul ≪ Aul)では分子輝線は観測されないため、分子










銀河系中心核 Sgr A∗から 300 pc以内の領域には大量の分子ガスが集中しており、
その領域は中心分子層 (central molecular zone; CMZ)と呼ばれている (Morris &




分子 遷移 周波数 [GHz] 臨界密度 [cm−3] トレース領域
CO J=1–0 115.2712018 ∼ 2× 103 一般的な分子雲
CO J=3–2 345.7959899 ∼ 3× 104 やや高温・高密度
HCN J=1–0 88.6316022 ∼ 106 高密度
HCN J=4–3 354.5054773 ∼ 107 高温・高密度
HCO+ J=1–0 89.188523 ∼ 105 高密度
CS J=2–1 97.9809533 ∼ 105 高密度
SiO J=2–1 86.846960 ∼ 105 衝撃波領域
度は Tk ≃ 10–20 K、水素分子密度は nH2 ≃ 102–103 cm−3であるのに対し、CMZの
分子雲の典型的な速度幅は∆V ! 20 km s−1、温度は Tk ! 30 K、水素分子密度は
nH2 ! 104 cm−3である (e.g., Morris & Serabyn 1996)。すなわち、CMZの分子雲は
高温・高密度でありかつ激しい乱流状態にある。図 1.6にCO J=1–0輝線で観測さ
れたCMZの分子ガス分布を示す。
CMZの全分子ガス質量は ∼ 5 × 107 M⊙と評価されている (Tsuboi et al. 1999;
Pierce-Price et al. 2000)。CMZは銀河系全体の分子ガス質量 (∼ 2×109 M⊙; Kalberla
& Kerp 2009)の数% にも及ぶ分子ガスを含んでいる。一般に、分子ガス質量が大き
い領域ほど単位時間当たりに生まれる星質量 (星形成率)も高くなる。分子ガス質量面
密度は星形成率面密度のべき乗に比例する傾向があることが知られている (Schmidt
1959; Kennicutt 1998)。CMZの分子ガス質量から期待される星形成率は ∼ 1 M⊙
yr−1であるが (Lada et al. 2010)、観測から評価されるCMZ全体の星形成率は∼ 0.1
M⊙ yr−1と 1桁程度小さい (Longmore et al. 2013)。このことから、CMZ内での星
形成は何らかの原因で抑制されていることが示唆され、その物理機構については近
年盛んに議論されている (e.g., Kauﬀmann et al. 2017)。
CMZは主に4つの巨大分子雲複合体 (Sgr A領域、Sgr B領域、Sgr C領域、l = 1.3◦
領域)から成る (図1.6)。Sgr A領域に含まれる主な分子雲は、M–0.02–0.07、M–0.13–
0.08 (図 1.7)および核周円盤 (1.4.2節参照)であり、これらは中心核活動と密接に関
わっている可能性がある (1.4.2節参照)。Sgr B領域はSgr B1とSgr B2に分けられ (図
1.4)、特にSgr B2は活発な大質量星形成領域として知られている (e.g., Hu¨ttemeister
et al. 1993)。Sgr C領域は、Sgr A領域に対して Sgr B領域とは対称の位置にあり、
21
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Sgr C 
    complex
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l = 1.3° 
   complex
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LSR
 = –220 ~ +220 km s–1
Sgr A 
    complex
図 1.6: CO J=1–0輝線で観測された中心分子層 (CMZ)。カラースケールは積分強
度を示す。岡らによる観測データ (Oka et al. 1998)を用いて作成。“complex”は分
子雲複合体という意味である。
ここにも星形成領域が付随する (e.g., Liszt & Spiker 1995)。l = 1.3◦領域には、球
殻構造を成し膨張運動を示す分子雲が複数検出されており、∼ 107年前にここで大
質量星団が形成された可能性が指摘されている (Tanaka et al. 2007)。CMZ内の分
子ガスの大局的な運動は中心核周りの回転運動が支配的であると考えられているが、
その 3次元運動についての統一的な描像は未だ得られていない。Sgr A∗を中心とし
た半径∼ 120 pc の閉じた円軌道に沿った分子ガスから成る 2つの腕状構造 (Arm I
およびArm II)がCMZに支配的で、Sgr B領域はArm Iに、Sgr C分子雲複合体は
Arm IIに属するという解釈がある (Sofue 1995)。また、l = 1.3◦領域はArm IIの延
長上に位置すると解釈されている (Sawada et al. 2004)。これらの位置関係を模式的
に表したCMZの大局的構造を図 1.8に示す。
1.4.2 銀河系核周円盤
図 1.5に示したように、銀河系中心核 Sgr A∗のすぐ外側には電離ガスminispiral

































図 1.8: 銀河系北極側から見た中心分子層 (CMZ)における分子ガス分布の模式図。
点線は x1および x2軌道群を表す。祖父江、澤田ら、Binneyらの解釈 (Sofue 1995;
Sawada et al. 2004; Binney et al. 1991)に基づき作成。
れている (e.g., Genzel et al. 1985)。図 1.7(b)にCO J=3–2輝線で観測された CND
を示す。CNDの内半径は約 2 pcであり、全体としてはSgr A∗に対して非対称的に銀
河面に平行方向に差し渡し 10 pc程度広がっている (e.g., Serabyn & Gu¨sten 1986)。
CNDの内側部分は特に高密度で、電波干渉計で観測すると図 1.7(b)に示しように
明瞭なリング構造 (2-pcリング)が現れる (e.g., Gu¨sten et al. 1987)。2-pcリングは
Sgr A∗を中心に∼ 110 km s−1の速度で回転しており、その回転軸は銀河の回転軸に
対して視線方向に∼ 20◦傾いている (Gu¨sten et al. 1987; Jackson et al. 1993)。2-pc
リングの内縁部はminispiralの外縁部に空間的に対応しており (e.g., Christopher et
al. 2005)、CNDからminispiralを介して Sgr A∗近傍に質量供給がなされていると
考えられている。すなわち、CNDは中心核への質量供給源とされている。
CNDは一時的な構造であり、その年齢は ∼ 106年以下であると考えられている
(e.g., Requena-Torres et al. 2012)。その起源は解明されていないが、過去に分子雲が
24
中心核 SMBHに突入し、その一部が重力により剥ぎ取られることで形成されたとす
る説がある (Sanders 1998; Wardle & Yusef-Zadeh 2008)。実際に、図 1.7に示したよ
うに、天球面上においてCNDには 2つの巨大分子雲*23(M–0.02–0.07およびM–0.13–
0.08)が隣接している (e.g., Gu¨sten et al. 1981)。特にM–0.13–0.08はCNDへ質量供
給を行なっている可能性が複数の観測的研究により指摘されていものの (e.g., Coil






観測を実施した (Oka et al. 1998)。観測スペクトル線はCO J=1–0輝線であり、様々
な形態の分子雲が明瞭に描き出された (図 1.6)。この観測により、空間的にコンパク
ト (d < 10 pc)であるにもかかわらず極端に広い速度幅 (∆V > 50 km s−1)を有す
る特異な分子雲が、CMZに多数存在することが明らかになった。これら特異分子雲
は高速度コンパクト雲 (high-velocity compact cloud; HVCC)と名付けられた。後の
Atacama Submillimeter Telescope Experiment (ASTE) 10 m鏡を用いたCO J=3–2
輝線によるCMZの観測から、いくつかのHVCCは非常に高いCO J=3–2/J=1–0輝
線強度比 (> 1.5)を示すことがわかった (Oka et al. 2007, 2012; 図 1.9)。このように
高い比を示すHVCCは、高温 (Tk ! 50 K)かつ高密度 (nH2 ! 104 cm−3)な分子ガス
から成ることが示唆される (Oka et al. 2007)。
HVCCの中でも特に大きな速度幅を持ちかつ高いCO輝線強度比を示すHVCCは、
これまで個別に詳細な観測的研究がされてきた (Oka et al. 1999, 2001, 2008, 2016,
2017; Tanaka et al. 2007, 2014, 2015)。銀河系中心核 Sgr A∗から銀河座標系*24で北
東へ∼ 0.08◦離れた位置にあるHVCC CO 0.02–0.02 (図 1.10)は、HVCCの中でも
*23一般に、大きさが ∼ 10 pc以上で質量が ∼ 104 M⊙ 以上の分子雲は巨大分子雲と呼ばれる。
*24銀河座標系は、天球面上における天体の位置を表す座標系の一つで、銀河座標系における経度・
緯度はそれぞれ銀経 (l)・銀緯 (b)と呼ばれる。銀河系中心 (いて座)方向に原点をとり、銀河面に沿
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CO J=3–2/J=1–0 > 1.5
図 1.9: 中心分子層 (CMZ)の CO輝線 3色合成図。赤は CO J=1–0輝線の積分強
度、緑はCO J=3–2輝線の積分強度、青はCO J=3–2/ J=1–0輝線強度比が 1.5以上
のデータのみで積分したCO J=3–2輝線強度。すなわち、青白く見える領域は CO
J=3–2/ J=1–0輝線強度比が高い分子ガスが存在することを示す。岡らによる観測
データ (Oka et al. 1998, 2012)を用いて作成。
特に広い速度幅 (∆V ! 100 km s−1)と高い CO輝線強度比を示し (図 1.9)、莫大な
運動エネルギー [Ek ≃ (3–8) × 1051 erg]を有する (Oka et al. 1999)。CO 0.02–0.02
の南西部は円弧状に抉り取られたような形をしており、そこには星団の存在を示唆
する赤外線点源の集中が見られる [図 1.10(c)]。これら観測事実から、CO 0.02–0.02
は星団中の大質量星が引き起こした超新星爆発によって駆動されたと解釈されてい
る (Oka et al. 2008)。
Sgr C領域の南に位置するHVCC CO–0.40–0.22 (図 1.11)は、CO 0.02–0.02同様




けた分子ガスの挙動として説明できることが示された [Oka et al. 2016; 図 1.11(c)お



































図 1.10: CO 0.02–0.02の空間分布と銀経–速度図。(a)はSgr A領域周辺のCO J=1–0
輝線の積分強度図。星印は Sgr A∗の位置を示す。(b)は銀緯 b = −0.026◦における
CO J=1–0輝線の銀経–速度図。(c)は Siptzer衛星で観測された 8 µmの赤外線イ
メージにCO J=3–2輝線強度 (等高線)を重ねたもの。黄色は円弧状構造 (Oka et al.
2008)を示す。松村らおよび Parsonsらによる観測データ (private communication)
を用いて作成。
された 230 GHzおよび 266 GHz帯の連続波データを解析した結果、CO–0.40–0.22
方向に極めてコンパクト (d ∼ 0.04 pc)な点状天体 (CO–0.40–0.22∗)を発見した (Oka
et al. 2017; 図 1.12)。CO–0.40–0.22∗の位置に 105 M⊙があると仮定すると、ALMA
で観測された分子ガスの空間–速度構造も再現することができ、その見かけの大き
さと推定される質量からこれは中間質量ブラックホール*26(intermediate-mass black
hole; IMBH)である可能性がある (Oka et al. 2017)。すなわちHVCCは、これまで
未発見の大質量星団や重いブラックホールを検出するための手がかりとなる天体種
族である可能性がある。




 = –120 ~ –20 km s–1
b = –0.220o






































図 1.11: CO 0.40–0.22の空間分布 (a)と銀経–速度図 (b)および重力散乱モデル (c,
d)。(a)は Sgr C領域周辺のHCN J=4–3輝線の積分強度図。(b)は銀緯 b = −0.220◦
におけるHCN J=4–3輝線の銀経–速度図。(c)は (X’, Y’)=(0 pc, 0 pc)に置かれた
105 M⊙近傍を通過する試験粒子の時間進化を表す。時間 tは 105 yr単位で書かれて
いる。矢印は視線方向を示し、X’–Y’平面 (軌道面)は銀画面に対して−45◦傾いて
いるものとする。(d)は時間 t ≃ 7× 105 yrにおける試験粒子 (赤、橙、マゼンタ)を
SiO J=2–1輝線の位置–速度図 (グレースケール)上に投影したもの。岡らによる観























図 1.12: ALMAで取得されたCO 0.40–0.22方向における 266 GHz電波連続波の高
分解能イメージ。等高線は ASTE 10 m鏡で取得された HCN J=4–3輝線強度を表
す [図 1.11(a)参照]。岡らによる観測データ (Oka et al. 2017)を用いて作成。
1.5 銀河系中心核への質量供給過程
一般に銀河は、その中心核に潜む SMBHに物質が供給されることで、様々な活動
性を示すと考えられている (1.1節参照)。Sgr A∗の光度 (L ∼ 1036 erg s−1)はそのエ














ルの重要性が指摘されている (e.g., Englmaier & Gerhard 2000)。棒ポテンシャル内









形成していると解釈されている (Binney et al. 1991; 図 1.8)。
銀河系中心領域に降り積もった分子ガスは自己重力不安定性により分子雲を多量
に作り、それぞれが合体することで巨大分子雲が形成されるというシミュレーション
結果がある (Namekata & Habe 2011)。銀河系中心核近傍の巨大分子雲 (M–0.02–0.07
およびM–0.13–0.08; 1.4.2節参照)もこのような過程で形成された可能性がある。さ
らにM–0.13–0.08はCNDヘ質量供給を行なっている可能性が指摘されている (e.g.,






























Ebisuzaki et al. 2001)。これを裏付けるには IMBHの存在を確認する必要があ
る。理論計算によれば、銀河系内にある IMBHの総数は∼ 104個、恒星質量ブラッ
31
クホールの総数は ∼ 108–109 個と評価されているが (Caputo et al. 2017; Agol &
Kamionkowski 2002)、現在銀河系内に点状天体として同定されているブラックホー
ル候補天体のほとんどは恒星質量ブラックホールであり、その数は 60個程度にすぎ





りに発見できる可能性が近年の研究で明らかになってきた (Oka et al. 2016, 2017;














































遠鏡を向けた場合の受信電力パターン (ビームパターン)を P (θ,φ)と書くことにす
る。ここで θは仰角、φは方位角であり、望遠鏡の視線軸を θ = 0とする。横軸に



























































VR = VR0 cos (ωRt+ φR) (2.1.7)
とし、局部発信器の局部発信電圧 VLOを
VLO = VLO0 cos (ωLOt+ φLO) (2.1.8)
とする。ミキサーを通過する電力 Ptは
Pt ∝ [VR + VLO]2 = [VR0 cos(ωRt+ φR) + VLO0 cos(ωLOt+ φLO)]2
∝ V 2R0 {1 + cos 2(ωRt+ φR)}
+V 2LO0 {1 + cos 2(ωLOt+ φLO)}
+2VR0VLO0 cos {(ωR + ωLO)t+ (φR + φLO)}










となる*3。すなわち、周波数 fIF ≡ |fR − fLO|が取り出される。ここで、fIFは中間
周波数 (intermediate frequency; IF)と呼ばれる。
ヘテロダイン受信では、周波数が
fR = fLO ± fIF (2.1.11)
の電波を取得することができる。つまり、局部発信周波数 fLOから両側に fIFだけ
離れた 2つの周波数帯域 (サイドバンド)に感度を持つことになる。fLO+ fIF帯域は
upper side band (USB)、fLO− fIF帯域は lower side band (LSB)と呼ばれる。2つの
サイドバンド (USBとLSB)を分離せずに受信する方式をdouble side band (DSB)方
式といい、USBか LSBのどちらかのみを受信する方式を single side band (SSB)方





を接続して構成される。素子 iで発生する雑音温度を Ti、ゲイン (入力電力と出力電
力の比)をGiとすると、受信機雑音温度 Trxは










と表される。ミリ波・サブミリ波観測用の受信機では、初段 (i = 1)にミキサーを配






ものを用いるのが主流であり、通常 SISミキサーは 4 K程度にまで冷却される。図














図 2.3: SIS接合素子の構造 (左)とその電流–電圧 (Idc–Vdc)特性 (右)。実線は電波照
射が無い場合、破線は電波照射 (周波数 f)がある場合を示す。
2.3に SIS接合素子の構造とその電流–電圧 (Idc–Vdc)特性を示す。SIS接合素子では、
超伝導電極間に Vg > 2∆/qの電位差が生じると、量子力学的トンネル効果により電
流 (トンネル電流)が流れる。ここで、2∆は超伝導体のエネルギーギャップ (Nbの































V (t)V (t+ τ) dt (2.1.14)
のように定義される。ここで、V (t+ τ)は Vˆ (ν)の逆フーリエ変換
V (t+ τ) =
∫ ∞
−∞

















































P (ν) exp(2πiντ) dν (2.1.18)


































































TR(θ,φ)Pn(θ − θ0,φ− φ0) dΩ (2.2.5)













TR(θ,φ)Pn(θ − θ0,φ− φ0) dΩ
=
∫∫
S TR(θ,φ)Pn(θ − θ0,φ− φ0) dΩ∫∫












場合を考える。天体の放射温度を TR(θ− θ0,φ− φ0)とし、観測されるアンテナ温度


















































*7Downes (1989)では、forward beam brightness temperatureと呼ばれる。
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は beam filling factorと呼ばれる。したがって、主ビーム温度 TMBは






























テナ温度、Vrxは受信機雑音である。Feﬀ ≡ Ω2π/Ω4πは forward eﬃciency、τairは大
気の光学的厚みである。平行平板大気を仮定するならば、天頂角での光学的厚みを
τ0として、





1− e−τair)Tatm + (1− Feﬀ)Tgr (2.2.21)
と表すことができる。また、電波吸収体観測時の出力を Vhotとすると、
Vhot = GThot + Vrx (2.2.22)
と表すことができる。ここで、Thotは電波吸収体の放射温度である。
ON点とOFF点の出力の差 VON − VOFFは




Vhot − VOFF = G
(






1− e−τair)Tatm − (1− Feﬀ)Tgr − FeﬀTA,bge−τair}
= G
{
(Thot − Tgr)− Feﬀ (Tatm − Tgr) + Feﬀe−τair (Tatm − TA,bg)
}
≡ ∆Vcal (2.2.24)
となる。電波吸収体、大気、地面の温度が同程度と仮定し Thot = Tatm = Tgr ≡ Tamb
とする。また、Tatm ≫ TA,bgであることから、(Tatm − TA,bg) ≃ Tambと近似する。す
ると Vhot − VOFF (∆Vcal)は








TA,s − TA,bg ≃ ∆Vsig
∆Vcal
Tamb ≡ T ∗A (2.2.27)
となる。ここで定義した T ∗Aが chopper-wheel法での直接的な観測量、すなわち補正
済アンテナ温度である。つまり、ON点とOFF点の信号差∆VsigとOFF点と吸収体
の信号差∆Vcalとの比を取り、それに周囲の温度 Tambをかければ、大気の光学的厚
さ τairに関係なく補正済アンテナ温度 T ∗Aを求めることができる。
ここで、TA,s、TA,bg、Tambが何を表す量であったかを整理しておく。まずTambだ



































(TR − Tbg)Pn dΩ (2.2.30)
と表される。天体の輝度が一様であるとすれば、












fbeam (TR − Tbg)
= ηMBfbeam (TR − Tbg) = T ∗A (2.2.31)
となる。以上より、式 (2.2.14)から












今、遷移 u → lの分子輝線観測をしているとし、その遷移間の励起温度を Texと
すれば、源泉関数は











Jν(T ) ≡ hν
k
1
exp(hν/kT )− 1 (2.2.36)
を温度の関数として表したものであり、TCMB = 2.73 Kは宇宙背景放射の温度であ

























−τ0 secZ + Feﬀ
(











1− e−τ0 secZ)Tatm + (1− Feﬀ)Tgr + Trx + ...}(2.2.41)



























VOFF(Z) ≃ Vnoise(Z) (2.2.46)
となる。式 (2.2.25)より、
















































































































































(scanning eﬀect の除去 )
(a) 観測 ( データ取得 )





















速度 VLSRは、スペクトル線の静止周波数 fresと光速 cを用いて、観測周波数
fobsから
VLSR = c
f2res − f 2obs




により変換される (1.3.1節参照)。ここで、VLSRは局所静止基準 (local standard
of rest; LSR)に対する視線速度である。なお LSRは、銀河回転に従い円運動
する太陽近傍の仮想的な点で、太陽近傍の恒星の速度ベクトルの和が 0になる
点として定義される。

























銀河系中心核Sgr A∗は 4×106 M⊙の超大質量ブラックホール (supermassive black
hole; SMBH)であると考えられており (e.g., Ghez et al. 2008; Gillessen et al. 2009)、
その周囲を中心核星団と呼ばれる恒星群が運動している (e.g., Scho¨del et al. 2003)。
また、この領域には電離ガス “minispiral ”が付随する (図 1.5)。Minispiralは 3つの
腕状構造 (Northern Arm、Eastern Arm、Western Arc)から成り、これらは Sgr A∗
を焦点に持つケプラー軌道に沿って運動していることが示唆されている (Zhao et al.
2009, 2010)。外側から中心核近傍領域に流入する分子ガスが、中心核星団中の大質
量星からの紫外線により電離されることでminispiralが形成されたと考えられてい
る (e.g., Zhao et al. 2010)。
これら全体を取り囲むように核周円盤 (circumnuclear disk; CND)と呼ばれる高
温・高密度の分子ガスリングが存在する (e.g., Genzel et al. 1985; Serabyn & Gu¨sten
1986)。図 3.1に、Sgr A∗近傍の電離ガスおよび分子雲の位置関係を表した模式図を
示す。CNDの内半径は∼ 2 pcであり、これより内側の領域には分子ガスがほとんど
検出されず central cavityと呼ばれる (e.g., Yusef-Zadeh et al. 2013)。CND全体とし
ては、中心核から東 (銀経正の方向)へ 3 pc程度、西 (銀経負の方向)へ 7 pc程度に渡
り非対称的に広がっている (Serabyn & Gu¨sten 1986; Sutton et al. 1990; Oka et al.
2011)。中心核から∼ 3 pc以内のCND内側の領域は特に分子ガスが密集しており、
中心核に対して対称なリング状構造 (2-pcリング)を成す (e.g., Gu¨sten et al. 1987)。
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図 3.1: 銀河系中心核近傍の電離ガスおよび分子雲の模式図。星印はSgr A∗の位置を
示し、その周りの灰色の 3本の実線と楕円はそれぞれminispiralおよび Sgr A East
の分布を表す。橙はCNDを表し、色の濃い部分は 2-pc ringを表す。斜線領域は巨大
分子雲M–0.02–0.07とM–0.13–0.08および高速度コンパクト雲 CO 0.02–0.02 (Oka
et al. 1999)を表す。矢印は Southern Streamerの分布を表す。破線で囲まれた領域
は本研究における観測領域である (3.2節)。
2-pcリングはこれまで電波干渉計により多くの観測的研究が行われてきた (Gu¨sten
et al. 1987; Marr et al. 1993; McGary et al. 2001; Wright et al. 2001; Herrnstein &
Ho 2002; Shukla et al. 2004; Christopher et al. 2005; Montero-Castan˜o et al. 2009;
Amo-Baladro´n et al. 2011; Mart´ın et al. 2012; Liu et al. 2012, 2013)。2-pcリング
の回転速度は∼ 110 km s−1であり、その回転軌道面は北部が手前になるように銀
河面に対して∼ 20◦傾いている (Gu¨sten et al. 1987; Jackson et al. 1993)。COの回
転遷移 J=2–1から J=16–15までの多輝線観測から 2-pcリングの温度は∼ 200–500
K、水素分子密度は∼ 105 cm−3、質量は∼ 104 M⊙と評価されている (Bradford et
al. 2005; Requena-Torres et al. 2012)。
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2-pcリングの西側に位置する CNDの非対称部分は negative longitude extension






影響で目立たず、NLEはこれまであまり注目されてこなかった (e.g., Wright et al.
2001; Christopher et al. 2005; Mart´ın et al. 2012)。岡らは単一鏡観測に基づき、銀
河系中心 20 pc領域内で特に高いCO J=3–2/J=1–0輝線強度比 (> 1.5)を示す分子
ガスを CNDと再定義し、NLEの重要性を指摘した (Oka et al. 2011)。またこの研
究で、NLEが回転運動の他に速度 Vinfall ≃ 50 km s−1で中心核方向へ落下している
ことを示唆した。なお、NLEを含むCND全体の質量は∼ 105 M⊙と評価されてい




れらは Sgr A∗から投影距離∼ 3–15 pcの範囲に分布している。M–0.02–0.07は視線
速度 VLSR ∼ +50 km s−1、M–0.13–0.08は VLSR ∼ +20 km s−1で運動しており広い
速度幅 (∆V ∼ 30 km s−1)を示す (e.g., Gu¨sten & Henkel 1983)。それぞれは同程度
の水素分子密度 (∼ 104 cm−3)を持ち、質量はM–0.02–0.07では (1–5)×105 M⊙、M–
0.13–0.08では (2–8)×105 M⊙と評価されている (Tsuboi et al. 2011)。M–0.02–0.07
には大質量星形成領域が付随している (e.g., Goss et al. 1985)。
M–0.13–0.08は赤外線域において、中心核近傍の恒星からの放射に対して暗黒星雲
のように見えることから、これは中心核に対して手前に位置すると解釈されている
(e.g., Gu¨sten & Henkel 1983)。奥村らは、M–0.13+0.08から北東方向へ伸びたフィ
ラメント状の構造 (“finger-like extension”)が CNDへと向かうガス流であることを
示唆した (Okumura et al. 1989, 1991)。この構造は後に “Southern Streamer”と呼
ばれるようになり、これが CNDへと質量供給を行なっている可能性が複数の研究
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により指摘されてきた (Ho et al. 1991; Coil & Ho 1999, 2000; Lee et al. 2008)。し
かしながら、Southern StreamerがCNDと物理的に繋がっているという証拠は見つ
かっていない (Herrnstein & Ho 2005)。また、MinhらはM–0.13–0.08の方向に負の
視線速度を持つ広がった分子ガス成分の存在を報告しており、これがCNDへと質量
供給を行なっている可能性を指摘しているが (Minh et al. 2013)、CNDとの相互作
用を示す観測事実は得られていない。さらに、最近提唱されている銀河系中心領域













辺山 45 m鏡を用いてラインサーベイ観測 (3.1.2節)を実施した (Takekawa et al.




H13CN J=1–0、HCO+ J=1–0、SiO J=2–1などの分子輝線がCNDからの放射をよ
く反映し、HC3N J=11–10などの比較的大きい分子からの輝線は周囲の巨大分子雲







観測は野辺山 45 m鏡を用いて、2014年 2月 5日から 12日および 3月 28日から
30日の期間に行った。割り当てられた観測時間は、1 日当たり 4–5時間であった。
観測領域は CND全体を含む、銀経 l = −0.01◦から−0.11◦、銀緯 b = −0.01◦から
−0.11◦の 0.1◦ × 0.1◦ (6′ × 6′)の範囲である (図 3.1の破線で囲まれた領域)。観測方
式には on-the-fly (OTF; 2.3.3節参照)を採用した (Sawada et al. 2008)。望遠鏡の掃
天 (スキャン)速度は、30秒間で 0.1◦の距離をスキャン可能な速度 (12′′ s−1)に設定
し、各スキャンの距離間隔を 6′′とした。観測スペクトル線は、ラインサーベイ観測
(Takekawa et al. 2014; 3.1.2節参照)の結果に基づいて選んだ分子の回転遷移線HCN
J=1–0 (88.632 GHz)、H13CN J=1–0 (86.340 GHz)、HCO+ J=1–0 (89.189 GHz)、
CS J=2–1 (97.981 GHz)、SiO J=2–1 (86.847 GHz)、SO NJ=23–12 (99.230 GHz)
およびHC3N J=11–10 (100.076 GHz)である。
受信機はヘテロダイン受信機TZ1HおよびTZ1V (Nakajima et al. 2013)*1を 2SB
方式 (付録 2.1.2参照)で用いた。TZ1受信機使用時の 86 GHz帯におけるビームサイ
ズ (half-power beamwidth; HPBW)は∼ 20′′、主ビーム能率 ηMB(付録 2.2.2参照)は
∼ 0.4であった。分光計はFX型 (付録 2.1.3参照)デジタル分光計 SMA45を使用し、
帯域幅は 1 GHz (周波数分解能は 244.12 kHz)に設定した。観測中、約 90分に一度
の頻度で、変光星VX Sgrからの 43 GHzにおける SiOメーザー放射を観測すること
でアンテナ指向性の較正 (ポインティング)を行なった。ポインティング精度は方位
角、仰角ともに概ね 3′′以内であった。アンテナ温度の強度較正には chopper-wheel
法 (Kutner & Ulich 1981; 付録 2.2.3参照)を用いた。強度較正に使用するOFF点は
(l, b) = (0◦,+0.5◦)および (l, b) = (0◦,−0.5◦)を採用し、観測範囲内 0.1◦の距離を掃
天する毎に 1回OFF点を観測した。観測時のシステム雑音温度 (付録 2.2.4参照)は
150 Kから 330 Kであった。
*1TZ1受信機は 80 GHzから 116 GHzが観測可能な SIS受信機である。TZ1Hは平行偏波を、TZ1V
は垂直偏波を受信する。中間周波数帯 (付録 2.1.2参照)は 4 GHzから 8 GHzの範囲である。すなわ
ち、1 つの局部発信周波数に対して、upper side band (USB)と lower side band (LSB)でそれぞれ




止周波数 ν0からのドップラーシフトにより視線速度 VLSR ≃ c(ν0 − ν)/ν0に変換さ
れ、VLSR = −220 km s−1から−200 km s−1および+200 km s−1から+220 km s−1
の速度範囲内の強度を線形フィットすることにより各スペクトル線のベースライン
を引いた。作成した各スペクトル線画像の空間グリッドの間隔は 7.5′′、速度分解能
は 2 km s−1、速度範囲は VLSR = −200 km s−1から+200 km s−1とした。各スペク
トル線の強度は、アンテナ温度 (T ∗A)を主ビーム能率 ηMBで割ることで主ビーム温度
(TMB)に変換した (付録 2.2.2および 2.2.3参照)。結果として得られたスペクトル線
画像のRMSノイズはいずれも TMBスケールで 0.1 Kであった。
3.3 結果
3.3.1 空間–速度構造




けではなく、Sgr A∗より手前の分子ガスが Sgr A∗およびその周囲からの放射を吸
収していることに起因する。
図 3.2(b)に観測領域の銀緯–速度 (l–V)図*3を示す。この図において CNDの赤方
偏移成分 (VLSR > 0)の大部分は、近傍の 2つの巨大分子雲 (M–0.02–0.07およびM–
0.13–0.08)に埋もれて見え、CNDの高速度成分が l ∼ −0.04◦において速度正方向に
突き出して見える。NLEを含むCNDの青方偏移成分は、VLSR " −30 km s−1の領域
で明瞭に現れる。2-pcリングの高速回転を反映した急峻な速度勾配が確認できる一
*2観測されたスペクトル線強度 T (X,Y, VLSR)を任意の速度範囲で積分した強度









VLSR ≃ 0, −30, −50 km s−1において帯状に暗く見える領域は、銀河系円盤部の渦上
腕による吸収を反映している。なお、位置 (l, b, VLSR) ≃ (−0.04◦,−0.06◦,−70 km s−1)







状の放射域が (l, VLSR) ≃ (−0.1◦,+10 km s−1)および (−0.1◦,+30 km s−1)の位置に









る吸収の影響は少ない (図 3.3参照)。したがって、CS J=2–1はCND近傍の分子ガス
の運動を調べる上で優れた輝線であると言える。図中では、先行研究でCNDと相互
作用している可能性が指摘されている構造 Southern Streamer、Western Streamerお
よびNorthern Ridge (Okumura et al. 1989, 1991; McGary et al. 2001; Herrnstein &
Ho 2002, 2003, 2005; Liu et al. 2012, 2013) からの放射が確認できる (3.4.1節参照)。
また、図 3.5から 3.10にCS以外の観測輝線 (HCN J=1–0、HCO+ J=1–0、H13CN
J=1–0、SiO J=2–1、SO NJ=32–21、HC3N J=11–10)の速度チャネル図を示す。
以上のデータの中から、M–0.13–0.08とNLEを位置–速度空間内で連続的に繋ぐ構
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図 3.2: (a)観測領域の積分強度の 3色合成図と (b)銀緯方向に積分された銀経–速度
図。赤と青はそれぞれHCN J=1–0輝線強度の赤方偏移成分 (VLSR > 0 km s−1)およ
び青方偏移成分 (VLSR < 0 km s−1)。緑はHC3N J=11–10輝線強度。速度および銀緯
の積分範囲はそれぞれ VLSR = −150 km s−1から+150 km s−1および b = −0.11◦か
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図 3.3: HCN J=1–0、HCO+ J=1–0、CS J=2–1、H13CN J=1–0、SiO J=2–1、SO
NJ=23–12およびHC3N J=11–10 の積分強度とその銀緯方向に平均した l–V図。白
い十字は Sgr A∗の位置を示す。積分強度図中左下の白丸は 86 GHzにおけるHPBW
(20′′)。速度および銀緯の積分範囲はそれぞれVLSR = −150 km s−1から+150 km s−1
および b = −0.11◦から−0.01◦である。積分強度図および l–V図の強度の単位はそ
れぞれ TMBスケールでK km s−1およびKである。
65
–120 km/s –110 km/s –100 km/s –90 km/s –80 km/s
–70 km/s –60 km/s –50 km/s –40 km/s –30 km/s
–20 km/s –10 km/s 0 km/s +10 km/s +20 km/s
+30 km/s +40 km/s +50 km/s +60 km/s +70 km/s




0 3 6 9



















































図 3.4: CS J=2–1輝線の速度チャネル図。各パネルは 10 km s−1置きに並べられ
ている。ピーク強度は TMBスケールで 9.2 Kである。白い十字は Sgr A∗の位置を
示す。左下の白丸は 86 GHzにおける HPBW (20′′)。マゼンタの破線は “bridge”、
オレンジ、赤、黄色はそれぞれ Southern Streamer (SS)、Western Streamer (WS)、
Northern Ridge (NR)を示す。
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図 3.5: HCN J=1–0輝線の速度チャネル図。白十字、白丸、破線はそれぞれ図 3.4
に同じ。
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図 3.6: HCO+ J=1–0輝線の速度チャネル図。白十字、白丸、破線はそれぞれ図 3.4
に同じ。
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図 3.7: H13CN J=1–0輝線の速度チャネル図。白十字、白丸、破線はそれぞれ図 3.4
に同じ。
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図 3.8: SiO J=2–1輝線の速度チャネル図。白十字、白丸、破線はそれぞれ図 3.4に
同じ。
70
–120 km/s –110 km/s –100 km/s –90 km/s –80 km/s
–70 km/s –60 km/s –50 km/s –40 km/s –30 km/s
–20 km/s –10 km/s 0 km/s +10 km/s +20 km/s
+30 km/s +40 km/s +50 km/s +60 km/s +70 km/s




0 1 2 4




















































図 3.9: SO NJ=32–21輝線の速度チャネル図。白十字、白丸、破線はそれぞれ図 3.4
に同じ。
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図 3.10: HC3N J=11–10輝線の速度チャネル図。白十字、白丸、破線はそれぞれ図
3.4に同じ。
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したCS J=2–1輝線の積分強度図と3つの銀経 (白破線)に沿って描いた銀緯–速度 (b–
V)図を示す。積分強度図上において、bridgeは l ∼ −0.11◦から−0.08◦の範囲に分布
している。b–V図上では、bridgeはM–0.13–0.08中 (b, VLSR) ≃ (−0.07◦,+30 km s−1)
の位置から上方に向かうにつれ速度を減速させ、(b, VLSR) ≃ (−0.04◦,−20 km s−1)の
位置でNLEに接続する。この接点で速度勾配の符号は変わり、ここは積分強度図上
では強い放射を伴うクランプとして (l, b) ≃ (−0.04◦,−0.08◦)の位置に現れる。この
クランプの銀経方向の広がりはNLEと同程度であり、NLEの北側の縁に対応する。
天球面上での bridgeの投影長さは 6 pc程度である。NLEは b–V図上では “く”の字
形を示し、その “く”の北側部分はクランプに、そして南側部分は直接M–0.13–0.08
に接続するように見える [図 3.11(b)]。
Bridgeとクランプは b ∼ −0.025◦にある構造とともに、半径∼ 3 pcの円弧状の構
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図 3.11: VLSR = −40 km s−1から+10 km s−1の範囲で積分した CS J=2–1輝線の
積分強度図 (左上)と 3つの白破線 (a)–(c)に沿って描いた銀緯–速度 (b–V)図。白い
十字は Sgr A∗の位置を示す。白丸は 86 GHzにおけるHPBW (20′′)。黒い等高線は
HCN J=1–0輝線の積分強度が 350 K km s−1となる位置を示しており、CNDの分
布を示すために描いてある。マゼンタの実線と破線はそれぞれ “bridge”と “arc”か
らの放射を示している。黄色の破線は CNDからの放射を示している。積分強度図
および l–V図の強度の単位はそれぞれ TMBスケールでK km s−1およびKである。
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図 3.12: HCN J=1–0、HCO+ J=1–0、H13CN J=1–0、SiO J=2–1、SO NJ=23–12
およびHC3N J=11–10輝線の積分強度図。積分範囲は VLSR = −40 km s−1から+10
km s−1。白い十字はSgr A∗の位置を示す。白丸は86 GHzにおけるHPBW (20′′)。マ










造はWestern Streamerと呼ばれており、それは 25 km s−1 pc−1の急峻な速度
勾配を示す (e.g., McGary et al. 2001)。電波干渉計を用いたサブミリ波帯スペ
クトル線による高分解能観測により、Western Streamerはさらに４つの構造
(W-1からW-4)に分解される (Liu et al. 2012)。これらは中心核周りの強い潮
汐力に破壊されつつ 2-pcリングへ接続する構造の可能性がある。W-1は、今
回の観測においてもCS、HCN、HCO+、H13CN、および SO輝線で検出され
ており、速度 VLSR ∼ +90 km s−1に現れる (図 3.4から 3.10参照)。W-1に沿っ
た方向に速度勾配は見られず、このことはW-1がCNDの回転に沿うように運
動しており、銀河面と垂直方向の速度成分は持たないことを示唆する。なお、
この可能性は先行研究 (Liu et al. 2012)でも指摘されている。W-2およびW-3
に対応する構造は+20 km s−1 " VLSR " +70 km s−1 の速度帯で b ∼ −0.03◦




M–0.13–0.08 から 2-pc リングの南端にかけて北東方向に長く伸びた構造が
Southern Streamer である (e.g., Coil & Ho 1999, 2000)。この構造は+20 km
s−1 " VLSR " +40 km s−1の速度帯で b ∼ −0.06◦の位置に現れ、わずかに速度
勾配を示す (図 3.4)。Southern Streamerの根元は (l, b, VLSR)≃(−0.08◦, −0.07◦,
+20 km s−1)に位置し、そこは bridgeの根元の位置に一致している。Southern
Streamerは CNDへ質量供給を行なっていると考えられてきた (Okumura et
al. 1991; Ho et al. 1991; McGary et al. 2001)。しかしそれが直接 CNDと繋
がっているという証拠は見つかっていない (Herrnstein & Ho 2005)。今回の観
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TMB = fbeam [Jν (Tex)− Jν (TCMB)]
(
1− e−τν) (3.4.1)
と表すことができる (付録 2.2.3参照)。ここで fbeamは beam filling factor、Texは励
起温度、TCMB = 2.73 Kは宇宙背景放射の温度、τνは光学的厚みであり、Jν(T )は
Jν(T ) ≡ hν
k
1
exp(hν/kT )− 1 (3.4.2)
で表される温度 T の関数である。また、式 (3.4.1)は





は柱密度Nuに比例し (付録A.3.4式A.3.23参照)、τν ≪ 1の場合は (1− e−τν ) /τν ∼ 1
と近似できるため、十分に光学的に薄い場合は輝線強度は柱密度に比例する。HCN







と表すことができる。ここでH13CN輝線の励起温度 (Tex)および beam filling factor
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(fbeam)はHCN輝線のものと同程度であると仮定している。さらにH13CN分子に対
する HCN分子の存在量比を [H12CN]/[H13CN]=[12C]/[13C]=24 (Langer & Penzias
1990)と仮定すれば、τ13/τ12 ≃ 24となるので (付録 A.3.4式 A.3.23参照)、この関
係と式 (3.4.4)を用いてHCN/H13CN 輝線強度比から τ13を評価することができる。
この方法で H13CN輝線の光学的厚みを評価したところ、CNDでは τ13 < 0.2、M–





れている (Mart´ın et al. 2012)。一方で、HC3N分子は紫外線光子やC+イオンとの反




et al. 1997)、SiO輝線は強い衝撃波領域の良いトレーサーとして用いられる (e.g.,
Mart´ın-Pintado et al. 1992)。CSや SO等の S原子を含む分子も同様に衝撃波領域








比較のため、Sgr B2(N)およびSgr B2(M)の強度比を図 3.13中に示す。これらの比
は IRAM 30 m鏡による観測で取得されたデータに基づいて計算している (Belloche
et al. 2013)*4。Sgr B2(N)および Sgr B2(M)は、大質量星形成領域としてよく知ら











領域 l [deg] b [deg] VLSR [km s−1]
M–0.02–0.07 −0.06 ～ −0.01 −0.11 ～ −0.06 +25 ～ +65
M–0.13–0.08 −0.11 ～ −0.06 −0.11 ～ −0.06 +10 ～ +50
Bridge −0.11 ～ −0.07 −0.07 ～ −0.03 −30 ～ +10
CND −0.09 ～ −0.06 −0.06 ～ −0.03 −130 ～ −30
−0.06 ～ −0.03 −0.06 ～ −0.03 +65 ～ +130
表 3.2: 領域ごとの平均輝線強度比
輝線強度比 M–0.13–0.08 M–0.02–0.07 Bridge CND
CS/H13CN 4.59 3.90 3.83 3.36
SiO/H13CN 0.69 0.75 0.64 0.33
SO/H13CN 1.40 1.24 0.95 0.49
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図 3.13: H13CN 輝線強度に対する CS/H13CN、SiO/H13CN、SO/H13CN および
HC3N/H13CN輝線強度比の散布図。緑、青、マゼンタ、赤はそれぞれM–0.02–0.07、
M–0.13–0.08、bridge、CNDの点を示す。各領域の定義は表 3.1に記してある。強度
比は、H13CN輝線強度が 3σ (0.3 K)以上のデータ点のみを使用して計算している。
黒丸と白丸はそれぞれ Sgr B2(N) (αJ2000=17h47m20s.0, δJ2000=−28◦22′19.0′′)および
Sgr B2(M) (αJ2000=17h47m20s.4, δJ2000=−28◦23′07.0′′)方向の輝線強度および強度比
を示す。Sgr B2(N)および Sgr B2(M)についてはそれぞれ、VLSR = +30 km s−1か
ら+45 km s−1および VLSR = +40 km s−1から+50 km s−1の速度帯の平均強度を利
用した。これら Sgr B2に関するデータは、IRAM 30 m電波望遠鏡により取得され













として観測されている可能性がある (Liu et al. 2012)。
雲突入シナリオでは、速度差が100 km s−1を超える分子雲同士が衝突するため衝撃
波が発生するはずである (e.g., Habe & Ohta 1992)。SiO分子は衝撃波領域の良いト
レーサーであるため、SiO分子の増加傾向を調べることで衝撃波の有無が確認できる
(e.g., Mart´ın-Pintado et al. 1992; Schilke et al. 1997)。図 3.15に SiO J=2–1/H13CN
J=1–0輝線強度比の b–V図を示す。ここで示す b–V図は図 3.11の銀経 (a)–(c)に沿っ
て描かれたものである。強度比は、H13CN強度が 3σ (0.3 K)以上のデータのみに
対して計算している。これら b–V図から、M–0.13–0.08の北側 (bridgeの根元)で特
に強度比が高くなっている (! 1)ことがわかる。この位置は Southern Streamerの
根元に対応する (Okumura et al. 1989, 1991; Coil & Ho 1999, 2000)。Liuらは SiO
J=1–0/C34S J=1–0輝線強度比がM–0.13–0.08の北側で有意に増加していることを
報告している (Liu et al. 2013)。これら強度比の増加は衝撃波により SiO分子が増
加したことに起因すると考えられる。Wrightらは Southern Streamerが衝撃波加熱
されている可能性を指摘しているが、彼らはこれが超新星残骸 Sgr A Eastとの相互
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図 3.15: SiO J=2–1/H13CN J=1–0輝線強度比の b–V図。銀経は図 3.11の銀経 (a)–
(c)に同じ。黄色およびマゼンタの線も図 3.11に同じ。白い等高線は CS J=2–1輝






























と書ける。ここで、W は積分強度 (W ≡ ∫ TMBdV )であり、βνは

















と書ける。ここで、gJは統計的重率で gJ = 2J+1、Eu,Jは準位Jの回転エネルギー、
Qは分配関数であり、














































−80≤VLSR≤0 km s−1の領域にあると考えられるので、この領域内のCS J=2–1輝
線データから供給され得る質量を LTEの仮定の下で評価する。CS J=2–1輝線につ
いて Tex = 10 K (Tsuboi et al. 2015)、fbeam = 1、τν = 0.4を仮定する。ここで、光
学的厚み τνは先行研究 (Takekawa et al. 2014)で得られたCS J=2–1/13CS J=2–1強
度比から評価した値を採用した。また、CSの水素分子に対する存在量比はX = 10−8
(Requena-Torres et al. 2006)、銀河系中心までの距離はD = 8 kpc (Gillessen et al.
2009)とする。その結果、M–0.13–0.08とNLEの衝突により内側へ供給され得る分子
ガス質量は∼ 104 M⊙と評価された。また、CNDの分子ガス質量はCS輝線強度か











在できる。CNDのQ値は∼ 30と概算でき、供給され得る質量 (∼ 104 M⊙)は現在







雲突入シナリオは、ZhaoらがVery Large Array (VLA)を用いてminispiralの 3次
元運動を直接測定したように、分子ガスの 3次元運動を測定することで将来的に検






CND全体 (2-pcリングとNLE)を含む銀河系中心 10 pcの領域のイメージング観測を
実施した。観測輝線はミリ波帯にある 7つの分子の回転遷移線HCN J=1–0、H13CN






















銀河系中心分子層 (central molecular zone; CMZ)には、高速度コンパクト雲 (high-
velocity compact cloud; HVCC)と呼ばれる空間的にコンパクト (d < 10 pc)かつ
CMZの中でも特に広い速度幅 (∆V ! 50 km s−1)を示す特異分子雲が多数存在する
(Oka et al. 1998, 1999, 2007, 2008, 2012; 1.4.3節参照)。いくつかの HVCCは高い
CO J=3–2/J=1–0輝線強度比を示すとともに (> 1.5)、膨張運動を伴う球殻状もし
くは円弧状の分子ガス構造に付随し、超新星爆発のような局所的な爆発現象に起因






(“Bullet”)が発見された (図 4.1; Sashida et al. 2013)。その速度幅は full width zero
intensity (FWZI)で 100 km s−1以上と際立って広い一方で、その空間サイズはd < 1
pc とこれまで発見されてきたHVCCよりも数倍小さい。Bulletの起源を探るため、
Atacama Submillimeter Telescope Experiment (ASTE) 10 m鏡および野辺山 45 m
鏡を用いて詳細な分子輝線観測を行ったところ、これは位置–速度図上でW44分子雲
から速度負方向に突き出すように“Y”字形を示すことがわかった [図 4.1(d); Yamada
et al. 2017]。この特徴的な速度構造は、超新星衝撃波により掃き寄せられた高密度
分子層に点状重力源が高速で突入すると考えるとうまく説明できる (図 4.2)。また、
Bulletの持つ膨大な運動エネルギー (∼ 1048 erg)をこの過程で生成するために必要









































































(d) b = –0.472°





















図 4.1: W44分子雲とそこに発見された高速度成分 (Bullet)。(a)はW44分子雲か
らのCO J=3–2輝線の積分強度図。白い等高線は波長 20 cmにおける電波連続波強
度。(b)は同領域の b=−0.472◦におけるCO J=3–2輝線の銀経–速度図。(c)および
(d)は Bulletからの CO J=3–2輝線の積分強度図および b=−0.472◦における銀経–









図 4.2: Bulletの形成シナリオの概念図。灰色はW44分子雲 (最も濃い領域がBullet)
を表す。
たがってBulletは、暗く孤立した比較的重い恒星質量ブラックホールが高密度分子
ガスに突入することで生成されたと解釈されている (Yamada et al. 2017)。
これまで恒星質量ブラックホール候補天体は銀河系内に 60個程度明るい X線源
として検出されてきた (Corral-Santana et al. 2016)。これら明るいブラックホール
は、いずれも伴星を持つ近接連星であると考えられている (e.g., Shakura & Sunyaev
1973)。一方で、銀河系内に潜むブラックホールの総数は 108–109個と理論計算によ









観測はハワイにあるEast Asian Observatory (EAO)の James Clerk Maxwell Tele-
scope (JCMT)を用いて、2016年 2月から 7月にかけて行われた。観測スペクトル
線はHCN J=4–3 (354.505 GHz)および J=3–2 (265.886 GHz)輝線である。観測領
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CO 0.02–0.02
CND (2-pc ring)SNR 








et al. 2017a; 3章参照)の位置を新たに示した。
域は銀河系中心 0.15◦ × 0.12◦ (−0.11◦≤ l≤+0.04◦、−0.11◦≤ b≤+0.01◦)の範囲で、
CND、M–0.13–0.08、M–0.02–0.07、HVCC CO 0.02–0.02 (Oka et al. 1999)を含む
(図 4.3)。
受信機は、HCN J=4–3輝線の観測には 16ビーム同時受信が可能な Heterodyne
Array Receiver Program (HARP; Buckle et al. 2009)を、HCN J=3–2輝線の観測に
は 1ビーム受信機のRxA3mをそれぞれOTFモード (2.3.3節参照)で用いた。分光
計はAutocorrelation Spectrometer and Imaging System (ACSIS)を用い、帯域幅は
1 GHz (周波数分解能 488 kHz)に設定した。ビームサイズ (HPBW)は 350 GHz帯で
は∼ 14′′、230 GHz帯では∼ 20′′である。観測中のシステム雑音温度 (付録 2.2.4参
照)は、HARPでは Tsys(SSB) ∼ 240 K、RxA3mでは Tsys(DSB) ∼ 500 Kであった。
アンテナ指向性の較正 (ポインティング観測)は 1時間から 1.5時間おきに行い、ポイ
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ンティング精度は∼ 2′′以内であった。アンテナ温度の強度較正は chopper-wheel法
(Kutner & Ulich 1981;付録2.2.3参照)により行い、OFF点には (l, b) = (0.0◦,+0.5◦)
を採用した。
スペクトル線画像の作成にはソフトウェアORAC-DR*1を用いた。解析に使用す
るスペクトル線画像のグリッド間隔は 7.2′′× 7.2′′× 2 km s−1とした。主ビーム能率
(ηMB)はHCN J=4–3および J=3–2の周波数帯では、それぞれ 0.64および 0.60であ
る。アンテナ温度 (T ∗A)を ηMBで割ることで、主ビーム温度 (TMB)に変換した。HCN
J=4–3輝線画像のRMSノイズは TMBスケールで 0.1 K、HCN J=3–2輝線画像では
0.15 K であった。
4.3 結果
HCNの回転準位 J=4および J=3における回転エネルギーはそれぞれ 42.5 Kおよ
び 25.5 Kであり、特にHCN J=4–3輝線は銀河系円盤部の冷たい分子ガスに吸収さ
れることはなく、銀河系中心部の高温・高密度の分子ガスを選択的にトレースする。
図 4.4にHCN J=4–3輝線の速度チャネル図を、図 4.5にHCN J=3–2輝線の速度チャ
ネル図を示す。また、図 4.6(a)にHCN J=4–3輝線の積分強度図を示す。CND (2-pc
リングおよびNLE)、M–0.13–0.08、M–0.02–0.07、bridge (第 3章; Takekawa et al.
2017a)およびCO 0.02–0.02からの強い放射がどちらの輝線においても確認される。
これらの観測データの中から、(l, b)=(−0.009◦, −0.044◦)および (−0.085◦, −0.094◦)




図 4.6(b)は l = −0.009◦における銀緯–速度 (b–V)図である。HCN–0.009–0.044は




























図 4.4: HCN J=4–3輝線の速度チャネル図。各パネルは 20 km s−1置きの積分強度
を示す。積分範囲は各パネル左下に表示されている速度の ±10 km s−1の範囲。強
度の単位はK km s−1である。白い十字は Sgr A∗の位置を示す。
94























図 4.5: HCN J=3–2輝線の速度チャネル図。各パネルは 20 km s−1置きの積分強度
を示す。積分範囲は各パネル左下に表示されている速度の ±10 km s−1の範囲。強
度の単位はK km s−1である。白い十字は Sgr A∗の位置を示す。
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図 4.6: (a) HCN J=4–3輝線の積分強度図。赤い星印は Sgr A∗の位置を示す。赤い
十字は発見された小型 HVCC (HCN–0.009–0.044およびHCN–0.085–0.094)の位置
を示す。強度の単位はK km s−1である。左下の白丸はHPBW (14′′)。(b) 図 (a)の
黄色の垂線に沿って描かれた銀緯–速度 (b–V)図。(c) 図 (a)の黄色の水平線に沿っ
て描かれた銀経–速度 (l–V)図。(d) (l, b)=(−0.009◦, −0.044◦)方向のHCN J=4–3輝
線スペクトル。赤線はガウス関数によるフィッティング結果で、HCN–0.009–0.044




える。この HVCCの根元の分子雲は Northern Ridge (McGary et al. 2001)として
知られており、CNDに接続していると考えられている (3.4.1節参照)。HCN–0.009–
0.044がNorthern Ridgeに付随していることから、これは銀河中心核から∼ 10 pc以
内の距離に位置すると考えられる。HCN J=4–3輝線スペクトルは VLSR = −40 km
s−1において 1.3 Kのピーク強度を持つ [図 4.6(d)]。速度分散 σVはスペクトル線をガ
ウス関数でフィッティングすることによりσV = 17.9± 0.5 km s−1と評価された。図
4.7(a)はHCN–0.009–0.044の積分強度図である。この図においてHCN–0.009–0.044
は、わずかに南西方向に伸びた差し渡し∼ 2 pc程度の大きさを持つ小さなクランプ
として現れる。サイズパラメータ S (Solomon et al. 1987)は 0.33 pcであった。な
お、Sは分子雲の大きさを定量的に表す指標として用いられ、
S ≡ D tan(√σlσb) (4.3.1)
で定義される。ここで、Dは分子雲までの距離、σx (x = l, b)は
σx =
√









(fbeam = 1)、光学的に薄く (τ ≪ 1)、局所熱力学平衡 (LTE)が成り立つとする。こ













































16 M⊙となった。ここでHCNのH2に対する存在量比は [HCN]/[H2] = 4.8 × 10−8
(Tanaka et al. 2009; Oka et al. 2011)を仮定している。ビリアル質量MVT(≡ 8.7Sσ2V/G)
は 2 × 105 M⊙と評価されるため、ビリアルパラメータは α(≡ MVT/MLTE) ∼ 104
と非常に大きい値となる*2。また、運動エネルギーEkin(≡ 3MLTEσ2V/2)は 1.5×1047
erg、力学的タイムスケール τd(≡ S/σV)は 1.8×104 yrと評価された。仕事率 (kinetic
power) Lkin(≡ Ekin/τd)は 2.6× 1035 erg s−1 (69 L⊙)と評価された。以上の物理量を
表 4.1にまとめる。
(2) 対応天体
他波長域における対応天体の有無を調べるため、Jansky Very Large Array (JVLA)
で観測された 5.5 GHz電波連続波イメージ (Zhao et al. 2013, 2016)、Hubble Space
表 4.1: 小型HVCCの物理量
Parameters HCN–0.009–0.044 HCN–0.085–0.094
S [pc] 0.33 0.37
σV [km s−1] 17.9± 0.5 39.5± 4.4
Tex [K] 22 36
MLTE [M⊙] 16 13
MVT [M⊙] 2 ×105 1 ×106
α 1× 104 9× 104
Ekin [erg] 1.5× 1047 6.0× 1047
τd [yr] 1.8× 104 9.2× 103
Lkin [erg s−1] 2.6× 1035 2.1× 1036
(69 L⊙) (541 L⊙)
*2分子雲が自己重力的に束縛されている場合は α " 1となる。
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Telescope (HST)で観測された水素再結合線 Paschen-α (λ = 1.87 µm)イメージ
(Wang et al. 2010; Dong et al. 2011)、および Changraで観測された 0.2–8.0 keV




る可能性を指摘している (Zhao et al. 2013)。
4.3.2 HCN–0.085–0.094
(1) 空間–速度構造と物理量
図 4.6(c)は b = −0.094◦ における銀経–速度 (l–V)図である。HCN–0.085–0.094
は l–V図上で VLSR ∼ −80 km s−1から 0 km s−1の速度帯に現れ、巨大分子雲M–
0.13–0.08から速度負方向に直線的に突き出しているように見える。M–0.13–0.08は
CNDと相互作用しており銀河系中心核近傍に位置すると考えられるため (第 3章;
Takekawa et al. 2017a)、このHVCCは中心核から∼ 15 pc以内の距離にある可能性
が高い。HCN J=4–3輝線スペクトルはVLSR ∼ −20 km s−1で 0.4 Kのピーク強度を
持つ [図 4.6(e)]。速度分散σVはスペクトル線をガウス関数でフィッティングすること
によりσV = 39.5±4.4 km s−1と評価された。HCN–0.085–0.094はHCN–0.009–0.044
に比べ強度が弱い一方で、より広い速度幅を有する。図 4.8(a)はHCN–0.085–0.094
の積分強度図である。この図においてHVCCは、わずかに南方向に伸びた差し渡し




図 4.8(b)–(d)はHCN–0.085–0.094方向の 5.5 GHz電波連続波イメージ (Zhao et al.
2013, 2016)、Paschen-αイメージ (Wang et al. 2010; Dong et al. 2011)、0.2–8.0 keV




























































































































 = –80 ~ –20 km s–1
(b)
(c) (d)
図 4.7: (a) HCN–0.009–0.044の HCN J=4–3輝線積分強度図。積分範囲は VLSR =
−80 km s−1 から −20 km s−1。(b) 同方向の JVLA 5.5 GHz電波連続波イメージ
(Zhao et al. 2013, 2016)。(c) 同方向のHST Paschen-αイメージ (Wang et al. 2010;



















































































 = –80 ~ 0 km s–1
(a) (b)
(c) (d)
図 4.8: (a) HCN–0.085–0.094の HCN J=4–3輝線積分強度図。積分範囲は VLSR =
−80 km s−1から 0 km s−1。(b) 同方向の JVLA 5.5 GHz電波連続波イメージ (Zhao
et al. 2013, 2016)。(c)同方向のHST Paschen-αイメージ (Wang et al. 2010; Dong et





分 (Bullet; Sashida et al. 2013)は、空間的にコンパクト (0.5× 0.8 pc2)かつ極端に









































ポテンシャル φ(r) = −GMr/r中をランダムに飛び交い、その系についてビリアル















平均距離を r=10 pc (Mr=3× 107 M⊙; Sofue 2013)と仮定すれば、ブラックホール




なお、ブラックホール以外にも∼ 1 M⊙の質量と∼ 1000 km s−1の速度を持つ超
高速度星 (Hills 1988)の突入によっても小型HVCCは駆動される可能性がある。こ
のような超高速度星は銀河系中心において 10−4 yr−1の頻度で生成されると推測さ
れている (Yu & Tremaine 2003)。すなわち、観測領域中に超高速度星が含まれる期
待値は∼ 1である。一方で理論計算によれば、中心核から 10 pc以内の範囲に含ま
れるブラックホールの総数は> 104 (Antonini 2014)、r = 10 pcにおけるブラック




& Kamionkowski 2002; Caputo et al. 2017)。しかしながら、現在までに銀河系内で





JCMTを用いて、HCN J=4–3およびHCN J=3–2輝線により銀河系中心∼ 20 pc
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図 4.9: 小型HVCCを駆動するために必要な (VBH,MBH)の範囲。赤線および青線は



















した場合は、位置–速度図においてY字形を示す (Nomura et al. 2018)。このY字構

















動されている可能性がある (Oka et al. 2016; Yamada et al. 2017; Takekawa et al.
2017b; Oka et al. 2017)。例えば、前章で記した銀河系中心核近傍に位置する 2つの
小型 HVCC (HCN–0.009–0.044および HCN–0.085–0.094)は恒星質量ブラックホー
ルに (4.4節参照)、Sgr C領域の南に位置するHVCC CO–0.40–0.22は重い中間質量




により複数検出されてきた (e.g., Corral-Santana et al. 2016)。質量が 106–1010 M⊙
の超大質量ブラックホール (supermassive black hole; SMBH)は銀河の中心核とし
て存在すると一般に考えられているが (1.1節参照)、その形成過程は未だ解明され
ていない。その一説として、高密度星団中で恒星や恒星質量ブラックホール同士が
暴走的に合体することで質量が 102–105 M⊙の IMBHができ、さらに IMBH同士が
合体を繰り返すことで、SMBHが形成されるという考えがある (e.g., Ebisuzaki et
al. 2001)。これを確かめるためには、IMBHおよびその母体となる高密度星団の
検出が本質的である。ESO 243–49 HLX–1やM82 X–1に代表される超高輝度X線
源 (ultra-luminous X-ray source; ULX)は IMBHの候補天体として注目されている
(e.g., Farrell et al. 2009; Pasham et al. 2014)。しかし、銀河系内においてULXは検





































図 5.1: 中心分子層 (CMZ)の高分解能CO輝線 3色合成図。赤はCO J=1–0輝線の





心分子層 (central molecular zone; CMZ)内に発見されてきたが、CO–0.40–0.22のよ
うにいくつは IMBHと分子ガスとの相互作用の結果形成される可能性がある (Oka






本章では主に、CO–0.31+0.11周辺領域 (−0.38◦ ≤ l ≤ −0.26◦、+0.05◦ ≤ b ≤





CO J=1–0輝線による CMZの観測は、松村らにより 2011年 1月に野辺山 45 m
鏡を用いて行われた。観測モードは on-the-fly (OTF)で、受信機は 25-BEam Array
Receiver System (BEARS; Sunada et al. 2000)が使用された。分光にはデジタル分
光計AC45が帯域幅 512 MHz (周波数分解能は 500 kHz)で使用された。観測周波数
115 GHzにおけるビームサイズ (HPBW)および主ビーム能率 (ηMB)はそれぞれ 15′′
および 0.45であった。スペクトル線画像の空間グリッド幅は 7.5′′、速度分解能は 2
km s−1である。強度は、以前に野辺山 45 m鏡により取得されたCO J=1–0データ
(Oka et al. 1998)の主ビーム温度 (TMB)に一致するように較正された。スペクトル
線画像のRMSノイズは TMBスケールで 1.7 Kであった。
5.2.2 CO J=3–2輝線
CO J=3–2輝線によるCMZの観測は JCMTにより JCMT Galactic Plane Survey
(JPS)プログラムとして 2013年 7月から 2015年 6月にかけて行われた (Parsons et
al. 2018)。観測モードはOTFで、受信機は HARP(Buckle et al. 2009)が使用され
た。分光計としてACSISが 1 GHz帯域モード (周波数分解能は 976 kHz)で使用され
た。観測周波数 345 GHzにおけるビームサイズ (HPBW)および主ビーム能率 (ηMB)
はそれぞれ 14′′および 0.64であった。スペクトル線画像の空間グリッド幅は 7.5′′、









赤はCO–0.31+0.11の赤方偏移成分 (−160 km s−1 ≤ VLSR ≤ −70 km s−1)の積分強




図 5.2(b)に CO J=3–2輝線の b = +0.106◦ における銀経–速度 (l–V) 図を示す。
CO–0.31+0.11は l–V図上において、速度 VLSR ∼ −110 km s−1の位置にある空間
的に広がった分子雲から速度負方向に突き出すような構造をしている。また、CO–
0.31+0.11は非常に急峻な速度勾配 (dV/dl ∼ 90 km s−1 pc−1)を示す。負の速度端は
VLSR ≃ −220 km s−1に及ぶ。負速度側では “レ”の字形をしており、速度勾配の符
号は VLSR ≃ −190 km s−1の位置で逆転し、その勾配は dV/dl ∼ −15 km s−1 pc−1
と緩やかになる。なお、(l, VLSR) ≃ (−0.31◦, −60 km s−1)の位置にコンパクトな
分子雲 (以後 “−60 km s−1 clump”と呼ぶ)が存在しているが、これがHVCCの構成
要素であるか無関係であるかは現時点で判断することはできないため注意が必要で
ある。図 5.2(c)にCO J=3–2輝線の l = −0.32◦における銀緯–速度 (b–V) 図を示す。
この図上で、(b, VLSR) ≃ (+0.11◦, −180 km s−1)の位置から南北に、2つの円弧状
の構造 (“W”字形の構造)が確認できる。
図 5.3にCO J=3–2輝線の速度チャネル図を示す。放射が弱い穴のような構造が
(l, b, VLSR) ≃ (−0.32◦, +0.12◦, −180 km s−1)と (−0.33◦, +0.09◦, −160 km s−1)の
位置に確認できる。これらの空洞は b–V図中の円弧構造に対応し、これらは分子ガ
スの膨張運動を反映している可能性がある。速度チャネル図から、速度VLSR = −120
km s−1から−40 km s−1にかけて、視野内に広がって分布する分子ガスが存在する
ことがわかる。これらの分子ガスはArm Iと呼ばれるCMZ内で支配的な分子ガス
構造 (Sofue 1995)に属する成分であると考えられる (図 1.8参照)。
CO–0.31+0.11について、−0.29◦ ≤ l ≤ −0.35◦、+0.08◦ ≤ b ≤ +0.14◦、−220
km s−1≤ VLSR ≤ −70 km s−1の範囲にあるCO J=3–2輝線データを用いて、分子雲
の大きさの指標となるサイズパラメータ [S = D tan(
√
σlσb); Solomon et al. 1987]お
よび速度分散 σV を計算した。ここで、天体までの距離DはD = 8 kpcを仮定し、
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図 5.2: (a) CO–0.31+0.11方向のCO J=3–2輝線強度の合成図。赤および青はそれ
ぞれ速度 VLSR = −160 km s−1から−70 km s−1および VLSR = −240 km s−1から
−160 km s−1 の範囲で積分した CO J=3–2輝線の積分強度を示す。等高線は速度
VLSR = −240 km s−1から−70 km s−1の範囲で積分した CO J=3–2輝線の積分強
度を示す。等高線は 150 K km s−1から 50 K km s−1置きに引いてある。マゼンタ
破線の円は速度 VLSR ≃ −160 km s−1に現れる球殻構造を示す。左下の白丸は 345
GHz帯における JCMTのHPBW (14′′)を示す。(b) 図 (a)中の黄色の水平線に沿っ
て描かれたCO J=3–2輝線強度の l–V図。(c) 図 (a)中の黄色の垂直線に沿って描か
れた CO J=3–2輝線強度の b–V図。マゼンタの破線は円弧状構造を示す。(d) CO
J=3–2/J=1–0 輝線強度比 (R3−2/1−0)の l–V図。強度比を計算する際に、b = +0.09◦





図 5.3: CO J=3–2輝線の速度チャネル図。各パネルは右下に書かれた速度に対して





σx (x = l, b, V )は
σx =
√






により計算した。計算には 3σ (1.2 K)以上のデータ点のみを用いた。その結果、
S = 2.2 pc、σV = 43.9 km s−1と計算された。なお、−60 km s−1 clumpがHVCC
に含まれると考え−220 km s−1 ≤ VLSR ≤ −30 km s−1の速度帯で計算するならば、
S = 2.3 pc、σV = 50.1 km s−1となる。
5.3.2 物理量
図 5.2(d)にCO J=3–2/J=1–0輝線強度比 (R3−2/1−0)の l–V図を示す。強度比を計
算する際には、観測データを b = +0.09◦から+0.13◦の範囲で平均することで作成し
た l–V図を用い、さらにノイズの影響を減らすためにそれらを 14.4′′×5 km s−1のグ
リッドに平滑化して使用している。CO–0.31+0.11は速度範囲 VLSR " −100 km s−1
で高い強度比 (R3−2/1−0 > 0.8)を示すことがわかる。速度 VLSR = −160 km s−1か
ら −120 km s−1の範囲では特に高い強度比を示す (R3−2/1−0 > 1.5)。−60 km s−1
clumpは中程度の強度比 (R3−2/1−0 ∼ 0.7)を示す。なお、この領域の平均的な強度比
はR3−2/1−0 ∼ 0.5程度である。このように CO–0.31+0.11が高い CO輝線強度比を
示すことは、それが主に高温・高密度の分子ガスで構成されていることを示唆する。
CO–0.31+0.11に −60 km s−1 clumpは含まれないものとして、その質量を CO
J=3–2輝線強度から評価する。ここで、H2の柱密度は CO J=3–2輝線積分強度に
比例するものとし、その比例係数はXCO = 0.6 × 1020 cm−2 (K km s−1)−1で与え
られるものとする。この比例係数XCOは、以前から個別に観測的研究がされている
HVCC CO 0.02–0.02に対して導かれたものであり (Oka et al. 1999)、ここでもこの
値を採用する。これにより、CO–0.31+0.11の質量は Mgas = 1.1 × 104 M⊙と評価
された。また、ビリアル質量MVT(≡ 8.7Sσ2V/G; Solomon et al. 1987)はサイズパラ
メータ S = 2.2 pcおよび速度分散 σV = 43.9 km s−1からMVT = 8.3 × 106 M⊙と
評価された。ビリアル質量MVTは輝線強度から評価された質量Mgasに比べて 3桁
程度大きく、CO–0.31+0.11は明らかに自己重力的に束縛されていない分子雲であ
ることがわかる。力学的タイムスケール τd(≡ S/σV)は τd = 4.8× 104年と評価され
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た。運動エネルギーは式Ek = 3Mgasσ2V/2から、Ek = 6× 1050 ergと評価された。
CO–0.31+0.11に −60 km s−1 clumpが含まれるとすれば、サイズパラメータは
S = 2.3 pc、速度分散はσV = 50.1 km s−1となり、分子ガス質量はMgas = 1.4×104、
ビリアル質量はMVT = 1.1× 107 M⊙、力学的タイムスケールは τd = 4.6× 104年、
運動エネルギーはEk = 1× 1051 ergとなる。これらの物理量は全て表 5.1に記して
ある。
表 5.1: CO–0.31+0.11の物理量
Parameters −60 km s−1 clump
Not included Included
S [pc] 2.2 2.3
σV [km s−1] 43.9 50.1
Mgas [M⊙] 1.1× 104 1.4× 104
MVT [M⊙] 8.3× 106 1.1×107
τd [yr] 4.8× 104 4.6× 104
Ekin [erg] 6× 1050 1× 1051
5.3.3 対応天体
他波長域における CO–0.31+0.11の対応天体の有無を確かめるために、図 5.4に
Herschelで観測された遠赤外線イメージ (Molinari et al. 2011)、Very Large Array
(VLA)で観測された波長 6 cmの電波連続波イメージ*1、Spitzer衛星で観測された
中間赤外線イメージ (Ramı´rez et al. 2008; Churchwell et al. 2009)、およびChandra
衛星で観測された広帯域X線イメージ (Muno et al. 2009)を示す。
Herschelの波長 160 µmのイメージで、CO–0.31+0.11の東側に沿うように対応天
体があることがわかる [図 5.4(a)]。この構造はHerschelで観測された他の波長帯 (70
µm, 250 µm, 350 µm, 500 µm)のイメージでも確認することができ、CO–0.31+0.11
に含まれるダストからの放射であると考えられる。これら遠赤外線強度をプランク
関数でフィッティングすることにより求めたダスト温度は Td ∼ 28 Kであった。こ
*1VLA のイメージは National Radio Astronomy Observatory (NRAO) VLA Archive Survey
(NVAS)の webページ (http://archive.nrao.edu/nvas/)で公開されているものを用いた。
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図 5.4: (a) Herschelで観測された波長 160 µmの遠赤外線イメージ (Molinari et al.
2011)。(b) VLAで観測された波長 6 cmの電波連続波イメージ。(c) Spitzerで観測
された中間赤外線の三色合成図 (Ramı´rez et al. 2008; Churchwell et al. 2009)。(d)
Chandraで観測された広帯域X線イメージ (Muno et al. 2009)。シアンの丸はMuno
et al. (2009)によってカタログ化された X線点源の位置を示す。黄色の丸は CO–
0.31+0.11の対応天体候補であるCXOGC174426.3–290816の位置を示す。白の等高
線はCO–0.31+0.11のCO J=3–2輝線の積分強度。等高線は 150 K km s−1から 50
K km s−1おきに描いてある。
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れは CMZで典型的なダスト温度である (Molinari et al. 2011)。電波連続波源や明
るい恒星はCO–0.31+0.11方向に検出されていなかった [図 5.4(b)および (c)]。CO–
0.31+0.11の CO J=3–2輝線放射と重なる位置に、カタログ化されている X線点
源を 2つ発見した [図 5.4(d)]。片方は (l, b) = (−0.3069◦, +0.1148◦)の位置にある
CXOGC174426.3–290816であり、他方は (l, b) = (−0.3267◦, +0.1107◦)の位置にあ






CO–0.31+0.11はその空間的な小ささ (S ∼ 2 pc)、極端に大きい速度分散 (σV ≥
43.9 km s−1)、そして高いCO J=3–2/J=1–0輝線強度比 (R3−2/1−0 > 0.8)で特徴付
けられる分子雲である。また、特異な位置–速度構造を示し、l–V図上では “レ”の字
形を [図 5.2(b)]、b–V図上で “W”の字形を示す [図 5.2(c)]。HVCCの広い速度幅の
起源としては、大質量原始星からの双極流や超新星爆発や分子雲衝突が考えられる
(Tanaka et al. 2014)。しかしながら、同方向に明るい恒星は検出されず、大質量原
始星からの双極流が起源であるとは考えにくい。また、電波連続波やX線イメージ
からも超新星爆発の痕跡は確認できず、速度VLSR ≃ −180 km s−1から−120 km s−1
に見られる直線的な速度構造は超新星爆発による膨張運動では説明できない。分子
雲衝突でCO–0.31+0.11を説明するためには、VLSR " −200 km s−1もの非常に大き
な速度で不自然な軌道上を運動する孤立分子雲が必要となる。さらにこの場合、この
高速度雲が衝突するのはVLSR ≃ −100 km s−1の速度にある広がった成分であると解
釈できる [図 5.2(b)および図 5.3参照]。この仮説に従えば、高速度雲はVLSR ≃ −100








る上で、近年私たちが提案したモデルである (図 1.11; Oka et al. 2016)。このモデ
ルに従えば、CO–0.40–0.22は 105 M⊙の点状重力源により振り動かされた分子雲と
して説明される。さらに近年のALMA観測により、私たちはCO–0.40–0.22中にそ
の重力源と考えられる点状電波連続波源 (CO–0.40–0.22∗)を発見しており (図 1.12)、









(X, Y ) = (0 pc, 0 pc)にあるとする。試験粒子の初期位置 (X, Y ) = (X0, Y0)、初
速度 (VX , VY ) = (0 km s−1, VY 0)、中心質量M0を変化させ、その試験粒子が位置–
速度図上にどのような軌道を描くかを調べる。各パラメータの探索範囲はX0 = 1–7
pc、Y0 = 1–7 pc、VY 0 = (−1)–(−10) km s−1、M0 = 104–106 M⊙である。その結果、
(X0, Y0, VY 0, M0) = (3 pc, 6 pc,−5 km s−1, 2× 105 M⊙)の組が、CO–0.31+0.11
の l–V図をうまく再現することがわかった。
図 5.5に、(X0, Y0, VY 0, M0) = (3 pc, 6 pc,−5 km s−1, 2× 105 M⊙)で再現され
るケプラー軌道と、その位置–速度図を示す。中心質量の位置は l = −0.311◦とし、




このモデルに従えば、分子ガスは近心点 (l ∼ −0.31◦)を通過する間に潮汐力により
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圧縮され加熱されるはずである。近心点における分子ガスの速度は VLSR = −122.8
km s−1 (VY 0 = 42.2 km s−1)である。CO J=3–2/J=1–0輝線強度比は VLSR = −160





領域に 2× 105 M⊙もの質量が集中していなければならない。この場合、質量密度は
ρ ! 2×107 M⊙ pc−3となる。この質量密度は、銀河系中心部に位置する大質量星団で
あるArches星団の質量密度に比べ2桁以上大きく (Espinoza et al. 2009)、銀河系内で
最も高密度な球状星団の 1つであるM15の中心部の質量密度 ρ ∼ 2×107 M⊙ pc−3と




で間接的に確認できる。波長 8 µmの Spitzerイメージから−0.3◦ ≤ l ≤ −0.33◦およ
び 0.09◦ ≤ b ≤ 0.13◦の範囲のにおける光度は νLν = 1.4× 1038 erg s−1 ≃ 4× 104 L⊙
と評価される。すなわち、この領域に星団が埋もれているとしても、その光度は高々
105 L⊙以下であると推測できる。質量が 2× 105 M⊙でありかつその光度が 105 L⊙
以下であるような星団は、中性子星やブラックホールのような暗い天体を多量に含ん
でいることになり、これは通常の星団では有り得ない。したがって、CO–0.31+0.11
の駆動源としては、2× 105 M⊙の質量を有する暗い点状天体、すなわち重い IMBH
であると解釈できる。
いくつかの矮小銀河には中心核として重い IMBH(∼ 105 M⊙)が潜んでいること
が、可視光やX線観測により示唆されている (Reines et al. 2013; Moran et al. 2014;
Baldassare et al. 2015)。銀河系のような大きい銀河は、その周りのより小さい銀河
と相互作用し合体することで成長してきたと一般に考えられている。銀河系中心" 1
kpcの領域の恒星の赤外線観測から、銀河系は∼ 2× 108 yr前に衛星銀河との合体
を経験していることが示唆されている (van Loon et al. 2003)。CO–0.31+0.11の形
118
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図 5.5: (a) 位置 (X, Y )=(0 pc, 0 pc)における質量 2 × 105 M⊙ の質点周りのケ
プラー軌道。軌道は位置 (X, Y )=(3 pc, 6 pc)を通り、そこでは質点に対して速度
(VX , VY )=(0 km s−1, −5 km s−1)を持つ。軌道面は銀画面と平行であるとする。経
過時間は (X, Y )=(3 pc, 6 pc)から測られるものとする。(b) b = 0.106◦における
CO J=3–2輝線の l–V図 (グレースケール)とそこへ投影された上記ケプラー軌道
(赤線)。システム速度は VLSR = −165 km s−1であるとする。赤い×印は図 5.3に
示したものに対応する。マゼンタの直線は質点の位置を示す。青の直線はX線点源









重力散乱モデルは、b–V図上で円弧状に見える構造 [図 5.2(c)および図 5.3中のマゼ
ンタ破線; “Pair bubbles”]には適用できないため注意が必要である。Pair bubblesは
その位置–速度構造から重力源近傍で膨張運動をしていることが示唆される (図 5.3)。
図 5.2(c)からその膨張速度は∼ 30 km s−1、半径は∼ 1.5 pcと推測されるため、そ
の力学的タイムスケールは 5× 104 yrと評価される。したがって、膨張運動と双極
的な空間構造から、Pair bubblesは IMBHの 5× 104 yr前の活動に起因して形成さ
れたと解釈できる。これは重力散乱モデルから推測される CO–0.31+0.11の形成タ
イムスケール (∼ 105 yr)と矛盾しない。図 5.6に、CO–0.31+0.11の形成過程の模式
図を示す。
X線源CXOGC174426.3–290816 [図 5.4(d)]の位置 (l, b) = (−0.3069◦, +0.1148◦)
と重力散乱モデルにおける中心質量の位置は∼ 1 pcほどずれているものの (図 5.5)、
これは IMBHの候補天体である可能性がある。CXOGC174426.3–290816の 2–8 keV
帯におけるフラックスは∼ 9 × 10−15 erg cm−2 s−1である (Muno et al. 2009)。こ








CO–0.40–0.22∗を発見することに成功している (Oka et al. 2017)。様々な波長帯で
より感度の良い観測を実施することで、IMBHの存在が確認されることが期待され
る。加えて、銀河系中心核近傍に発見した 2つの小型HVCCは、分子雲にブラック
ホールが高速で突入することで駆動されている可能性がある (4章; Takekawa et al.
2017b)。銀河系内のブラックホール候補天体はこれまで 60個程度見つかっているが






野辺山 45 m鏡および JCMTを用いたCOの回転遷移線によるCMZの広域サーベ
イ観測データから、HVCC CO–0.31+0.11を発見した。CO–0.31+0.11はHVCCの
中でも特に大きな速度幅を持ち (σV ≥ 43.9 km s−1)、高いCO J=3–2/J=1–0輝線強
度比 (R3−2/1−0 > 1.5)を示す。CO J=3–2輝線強度からその質量はMgas ∼ 104 M⊙、













とした SiO J=2–1輝線の観測を野辺山 45 m鏡を用いて実施する。また、定量的に
分子ガスの温度・密度を評価するために、CO J=4–3および 13CO J=3–2輝線の観



























JCMTを用いて銀河系中心∼ 20 pcの領域についてHCN J=4–3および J=3–2
輝線による詳細なイメージング観測を行った。これら観測の中で、HVCCの











野辺山 45 m鏡および JCMTにより取得されたCO輝線による銀河系中心領域
の広域イメージング観測データから、HVCC CO–0.31+0.11を発見した。CO–
0.31+0.11は異常に広い速度幅 (∆V ! 100 km s−1)と高い CO J=3–2/J=1–0
輝線強度比を有し、銀経–速度図上で “レ”の字形を示す。この特徴的な挙動は
2 × 105 M⊙の質点周りのケプラー運動でうまく説明できることがわかった。
このモデルに従えば、高い CO輝線強度比は強い重力場における潮汐圧縮に
起因すると解釈することができる。以上の結果と、他波長域で対応天体が検
出されないことから、CO–0.31+0.11は 2 × 105 M⊙の中間質量ブラックホー
ル (intermediate-mass black hole; IMBH)を内包している可能性がある。今後、
より詳細に CO–0.31+0.11を観測することで IMBH候補天体が検出されるこ
とが期待される。それが確認されれば、CO–0.40–0.22∗に次いで銀河系内で発
見された 2番目の IMBH候補天体となる。このような IMBHは、いずれ中心
核 SMBHの成長に寄与するはずである。















Agol, E., & Kamionkowski, M. 2002, Mon. Not. R. Astron. Soc., 334, 553
Alexander, D. M., Hickox, R. C. 2012, New Astron. Rev., 56, 93
Amo-Baladro´n, M. A., Mart´ın-Pintado, J., & Mart´ın, S. 2011, Astron. Astrophys.,
526, 54
Antonini, F. 2014, Astrophys. J., 794, 106
Antonucci, R. 1993, Annu. Rev. Astron. Astrophys., 31, 473
Baganoﬀ, F. K., Bautz, M. W., Brandt, W. N., et al. 2001, Nature, 413, 45
Baganoﬀ, F. K., Maeda, Y., Morris, M., et al. 2003, Astrophys. J., 591, 891
Baldassare, V. F., Reines, A. E., Gallo, E., & Greene, J. E. 2015, Astrophys. J. Lett.,
809, L14
Balick, B., & Brown, R. L. 1974, Astrophys. J., 194, 265
Belloche, A., Mu¨ler, H. S. P., Menten, K. M., Schilke, P., & Comito, C. 2013,
Astron. Astrophys., 559, 47
Binney, J., Gerhard, O. E., Stark, A. A., et al. 1991, Mon. Not. R. Astron. Soc.,
252, 210
Bower, G. C., Falcke, H., Sault, R. J., Backer, D. C. 2002, Astrophys. J., 571, 843
Bower, G. C., Goss, W. M., Falcke, H., Backer, D. C., & Lithwick, Y. 2006, Astro-
phys. J. Lett., 648, L127
Bradford, C. M., Stacey, G. J., Nikola, T., et al. 2005, Astrophys. J., 623, 866
127
Buckle, J. V., Hills, R. E., Smith, H., et al. 2009, Mon. Not. R. Astron. Soc., 399,
1026
Caputo, D. P., de Vries, N., Patruno, A., & Portegies, Z. S. 2017, Mon. Not. R. As-
tron. Soc., 468, 4000
Christopher, M. H., Scoville, N. Z., Stolovy, S. R., & Yun, Min S. 2005, Astrophys. J.,
622, 346
Churchwell, E., Babler, B. L., Meade, M. R., et al. 2009, Publ. Astron. Soc. Pac.,
121, 213
Coil, A. L., & Ho, P. T. P. 1999, Astrophys. J., 513, 752
Coil, A. L., & Ho, P. T. P. 2000, Astrophys. J., 533, 245
Conselice, C. J., Wilkinson, A., Duncan, K., & Mortlock, A. 2016, Astrophys. J.,
830, 83
Contopoulos, G., & Mertzanides, C. 1974, Astron. Astrophys., 61, 477
Corral-Santana, J. M., Casares, J., Mun˜oz-Darias, T., et al. 2016, Astron. Astro-
phys., 587, 61
Djorgovski, S., & King, I. R. 1984, Astrophys. J. Lett., 277, L49
Dong, H., Wang, Q. D., Cotera, A., et al. 2011, Mon. Not. R. Astron. Soc., 417, 114
Downes, D. 1989, Lecture Notes in Phys., 333, 351
Ebisuzaki, T., Makino, J., Tsuru, T. G., et al. 2001, Astrophys. J. Lett., 562, L19
Eckart, A., Garc´ıa-Mar´ın, M., Vogel, S. N., et al. 2012, Astron. Astrophys., 537, 52
Ekers, R. D., Goss, W. M., Schwarz, U. J.. Downes, D., & Rogstad, D. H. 1975,
Astron. Astrophys., 43, 159
Ekers, R. D., van Gorkom, J. H., Schwarz, U. J., & Goss, W. M. 1983, Astron. As-
trophys., 122, 143
128
Emerson, D. T., & Graeve, R. 1988, Astron. Astron. Astrophys., 190, 353
Englmaier, P., & Gerhard, O. 2000, Mon. Not. R. Astron. Soc., 304, 512
Espinoza, P., Selman, F. J., & Melnick, J. 2009, Astron. Astrophys., 501, 563
Farrell S. A., Webb N. A., Barret D., Godet O., & Rodrigues J. M. 2009, Nature,
460, 73
Gaume, R. A., & Claussen, M. J. 1990, Astrophys. J., 351, 538
Genzel, R., Crawford, M. K., Townes, C. H., & Watson, D. M. 1985, Astrophys. J.,
297, 766
Genzel, R., Scho¨del, R., Ott, T., et al. 2003, Nature, 425, 934
Ghez, A. M., Salim, S., Weinberg, N. N., et al. 2008, Astrophys. J., 689, 1044
Gillessen, S., Eisenhauer, F., Trippe, S., et al. 2009, Astrophys. J., 692, 1075
Gillessen, S., Genzel, R., Fritz, T. K., et al. 2012, Nature, 481, 51
Gillessen, S., Genzel, R., Fritz, T. K., et al. 2013, Astrophys. J., 774, 44
Goss, W. M., Schwarz, U. J., van Gorkom, J. H. & Ekers, R. D. 1985,
Mon. Not. R. Astron. Soc., 215, 69
Gu¨sten, R., Genzel, R., Wright, M. C. H., et al. 1987, Astrophys. J., 318, 124
Gu¨sten, R., & Henkel, C. 1983, Astron. Astrophys., 125, 136
Gu¨sten, R., Walmsley, C. M., & Pauls, T. 1981, Astron. Astrophys., 103, 197
Habe, A., & Ohta, K. 1992, Publ. Astron. Soc. Japan, 44, 203
Harada, N., Riquelme, D., Viti, S., et al. 2015, Astron. Astrophys., 584, 102
Herrnstein, R. M., & Ho, P. T. P. 2002, Astrophys. J. Lett., 579, L83
Herrnstein, R. M., & Ho, P. T. P. 2003, Astron. Nachr., 324, 583
Herrnstein, R. M., & Ho, P. T. P. 2005, Astrophys. J., 620, 287
129
Hills, J. G. 1988, Nature, 331, 687
Ho, L. C. 1999, Astrophys. J., 516, 672
Ho L. C., Filippenko A. V., & Sargent W. L. W., 1997, Astrophys. J. Suppl. Ser.,
112, 315
Ho, P. T. P., Ho, L. C., Szczepanski, J. C., et al. 1991, Nature, 350, 309
Hu¨ttemeister, S., Wilson, T. L., Henkel, C., & Mauersberger, R. 1993, Astron. As-
trophys., 276, 445
Jackson, J. M., Geis, N., Genzel, R., et al. 1993, Astrophys. J., 402, 173
Johnson, J. B. 1928, Physical Review, 32, 97
Kalberla, P. M. W., & Kerp, J. 2009, Annu. Rev. Astron. Astrophys., 47, 27
Kauﬀmann, G.; Heckman, T. M., Tremonti, C., et al. 2003, Mon. Not. R. As-
tron. Soc., 346, 1055
Kauﬀmann, J., Pillai, T., Zhang, Q., et al. 2017, Astron. Astrophys., 603, 89
Kennicutt, R. C. 1998, Astrophys. J., 498, 541
Kormendy, J., & Ho, L. C. 2013, Annu. Rev. Astron. Astrophys., 51, 511
Kruijssen, J. M. D., Dale, J. E., & Longmore, S. N. 2015, Mon. Not. R. Astron. Soc.,
447, 1059
Kutner, M. L., & Ulich, B. L. 1981, Astrophys. J., 250, 341
Lada, C. J., Lombardi, M., & Alves, J. F. 2010, Astrophys. J., 724, 687
LaRosa, T. N., Kassim, N. E., Lazio, T. J. W., & Hyman, S. D. 2000, Astron. J.,
119, 207
Langer, W. D., & Penzias, A. A. 1990, Astrophys. J., 357, 477
Lee, S., Pak, S., Choi, M., et al. 2008, Astrophys. J., 674, 247
130
Liu, H. B., Ho, P. T. P., Wright, M. C. H., et al. 2013, Astrophys. J., 770, 44
Liu, H. B., Hsieh, P.-Y., Ho, P. T. P., et al. 2012, Astrophys. J., 756, 195
Liszt, H. S., Spiker, R. W. 1995, Astrophys. J. Suppl. Ser., 98, 259
Lo, K.Y., & Claussen, M. J., 1983, Nature, 306, 647
Longmore, S. N., Bally, J., Testi, L., et al. 2013, Mon. Not. R. Astron. Soc., 429,
987
Mapelli, M., & Trani, A. A. 2016, Astron. Astrophys., 585, 161
Marr, J. M., Wright, M. C. H., & Backer, D. C. 1993, Astrophys. J., 411, 667
Mart´ın, S., Mart´ın-Pintado, J., Montero-Castan˜o, M., Ho, P. T. P., & Blundell, R.
2012, Astron. Astrophys., 539, 29
Mart´ın-Pintado, J., Bachiller, R., & Fuente, A. 1992, Astron. Astrophys., 254, 315
Maud, L. T., Moore, T. J. T., Lumsden, S. L., et al. 2015,Mon. Not. R. Astron. Soc.,
453, 645
McGary, R. S., Coil, A. L., & Ho, P. T. P. 2001, Astrophys. J., 559, 326
Meier, D. S., & Turner, J. L. 2005, Astrophys. J., 618, 259
Merritt, D. 2010, Astrophys. J., 718, 739
Minh, Y. C., Liu, H. B., Ho, P. T. P., et al. 2013, Astrophys. J., 773, 31
Miyazaki, A., Tsutsumi, T., & Tsuboi, M. 2004, Astrophys. J. Lett., 611, L97
Molinari, S., Bally, J., Noriega-Crespo, A., et al. 2011, Astrophys. J. Lett., 735, L33
Montero-Castan˜o, M., Herrnstein, R. M., & Ho, P. T. P. 2009, Astrophys. J., 695,
1477
Moran, E. C., Shahinyan, K., Sugarman, H. R., Ve´lez, D. O., & Eracleous, M. 2014,
Astron. J., 148, 136
131
Morris, M., & Serabyn, E. 1996, Annu. Rev. Astron. Astrophys., 34, 645
Muno, M. P., Bauer, F. E., Baganoﬀ, F. K., et al. 2009, Astrophys. J. Suppl. Ser.,
181, 110
Namekata, D., & Habe, A. 2011, Astrophys. J., 731, 57
Narayan, R., Mahadevan, R., Grindlay, J. E., Popham, R. G., & Gammie, C. 1998,
Astrophys. J., 492, 554
Nakajima, T., Kimura, K., Nishimura, A., et al. 2013, Publ. Astron. Soc. Pac. 125,
252
Nomura, M., Oka, T., Yamada, et al., submitted to Astrophys. J.
Nyquist, H. 1928, Physical Review, 32, 110
Oka, T., Hasegawa, T., Sato, F., Tsuboi, M., & Miyazaki, A. 1998, Astro-
phys. J. Suppl. Ser., 118, 455
Oka, T., Hasegawa, T., Sato, F., Tsuboi, M., & Miyazaki, A. 2001, Publ. As-
tron. Soc. Japan, 53, 787
Oka, T., Hasegawa, T., White, G. J., et al. 2008, Publ. Astron. Soc. Japan, 60, 429
Oka, T., Mizuno, R., Miura, K., & Takekawa, S. 2016, Astrophys. J. Lett., 816, L7
Oka, T., Nagai, M., Kamegai, K., & Tanaka, K. 2011, Astrophys. J., 732, 120
Oka, T., Nagai, M., Kamegai, K., Tanaka, K., & Kuboi, N., 2007, Publ. As-
tron. Soc. Japan, 59, 15
Oka, T., Onodera, Y., Nagai, M., et al. 2012, Astrophys. J. Suppl. Ser., 201, 14
Oka, T., Tsujimoto, S., Iwata, Y., Nomura, M., & Takekawa, S. 2017, Nat. Astron.,
1, 709
Oka, T., White, G. J., Hasegawa, T., et al. 1999, Astrophys. J., 515, 249
Okumura, S. K., Ishiguro, M., Fomalont, E. B., et al. 1989, Astrophys. J., 347, 240
132
Okumura, S. K., Ishiguro, M., Fomalont, E. B., et al. 1991, Astrophys. J., 378, 127
Parsons, H., Dempsey, J. T., Thomas, H. S., et al., submitted to Astro-
phys. J. Suppl. Ser.
Pasham, D. R., Strohmayer, T. E., & Mushotzky, R. F. 2014, Nature, 513, 74
Pierce-Price, D., Richer, J. S., Greaves, J. S., et al. 2000, Astrophys. J. Lett., 545,
L121
Ramı´rez, S. V., Arendt, R. G., Sellgren, K., et al. 2008, Astrophys. J. Suppl. Ser.,
175, 147
Reines, A. E., Greene, J. E., & Geha, M. 2013, Astrophys. J., 775, 116
Requena-Torres, M. A., Gu¨sten, R., Weiß, A., et al. 2012, Astron. Astrophys., 542,
L21
Requena-Torres, M. A., Mart´ın-Pintado, J., Rodr´ıguez-Franco, A., et al. 2006, As-
tron. Astrophys., 455, 971
Rodr´ıguez-Franco, A., Mart´ın-Pintado, J., & Fuente, A. 1998, Astron. Astrophys.,
329, 1097
Ryu, S. G., Nobukawa, M., Nakashima, S., et al. 2013, Publ. Astron. Soc. Japan,
65, 33
Salpeter, E. E. 1964, Astrophys. J., 140, 796
Sanders, R. H. 1998, Mon. Not. R. Astron. Soc., 294, 35
Sashida, T., Oka, T., Tanaka, K., et al. 2013, Astrophys. J., 774, 10
Sawada, T., Hasegawa, T., Handa, T., & Cohen, R. J. 2004, Mon. Not. R. As-
tron. Soc., 349, 1167
Sawada, T., Ikeda, N., Sunada, K., et al. 2008, Publ. Astron. Soc. Japan, 60, 445
Schmidt, M. 1959 Astrophys. J., 129, 243
133
Serabyn, E., Carlstrom,J., Lay, O. et al. 1997, Astrophys. J. Lett., 490, L77
Serabyn, E., & Gu¨sten, R. 1986, Astron. Astrophys., 161, 334
Shukla, H., Yun, M. S., & Scoville, N. Z. 2004, Astrophys. J., 616, 231
Shakura, N. I., & Sunyaev, R. A. 1973, Astron. Astrophys., 24, 337
Schilke, P., Walmsley, C. M., Pineau des Foreˆts, G., & Flower, D. R. 1997, As-
tron. Astrophys., 321, 293
Shirley, Y. L. 2015, Publ. Astron. Soc. Pac., 127, 299
Shlosman, I., Begelman, M. C., & Frank, J. 1990, Nature, 345, 679
Scho¨del, R., Ott, T., Genzel, R. et al. 2003, Astrophys. J., 596, 1015
Sofue, Y. 1995, Publ. Astron. Soc. Japan, 47, 527
Sofue, Y. 2013, Publ. Astron. Soc. Japan, 65, 118
Solomon, P. M., Rivolo, A. R., Barrett, J., & Yahil, A. 1987, Astrophys. J., 319, 730
Su, M., Slatyer, T. R., & Finkbeiner, D. P. 2010, Astrophys. J., 724, 1044
Sunada, K., Yamaguchi, C., Nakai, N., et al. 2000, Proc. SPIE Int. Soc. Opt. Eng.,
4015, 237
Sutton, E. C., Danchi, W. C., Jaminet, P. A., & Masson, C. R. 1990, Astrophys. J.,
348, 503
Takekawa, S., Oka, T., Tanaka, K., et al. 2014, Astrophys. J. Suppl. Ser., 214, 2
Takekawa, S., Oka, T., & Tanaka, K. 2017, Astrophys. J., 834, 121
Takekawa, S., Oka, T., Iwata, Y., Tokuyama, S., & Nomura, M. 2017, Astro-
phys. J. Lett., 843, L11
Tanaka, K., Kamegai, K., Nagai, M., et al. 2007, Publ. Astron. Soc. Japan, 59, 323
Tanaka, K., Nagai, M., Kamegai, K., & Oka, T. 2015, Astrophys. J., 806, 130
134
Tanaka, K., Oka, T., Matsumura, S., Nagai, M., & Kamegai, K. 2014, Astrophys. J.,
783, 62
Tanaka, K., Oka, T., Nagai, M., & Kamegai, K. 2009, Publ. Astron. Soc. Japan, 61,
461
Toomre, A. 1964, Astrophys. J., 139, 1217
Totani, T., Sumi, T., Kosugi, G., et al. 2005, Astrophys. J. Lett., 621, L9
Tsuboi, M., Handa, T., & Ukita, N. 1999, Astrophys. J. Suppl. Ser., 120, 1
Tsuboi, M., Miyazaki, A., & Uehara, K. 2015, Publ. Astron. Soc. Japan, 67, 90
Tsuboi, M., Tadaki, K., Miyazaki, A., & Handa, T. 2011, Publ. Astron. Soc. Japan,
63, 763
Ulrich, M. H., Maraschi, L., & Urry, C. M. 1997, Annu. Rev. Astron. Astrophys.,
35, 445
van Loon, J. T., Gilmore, G. F., Omont, A., et al. 2003, Mon. Not. R. Astron. Soc.,
338, 857
Wang, Q. D., Dong, H., Cotera, A., et al. 2010, Mon. Not. R. Astron. Soc., 402, 895
Wardle, M., & Yusef-Zadeh, F. 2008, Astrophys. J. Lett., 683, L37
Woo, J.-H., & Urry, C. M. 2002, Astrophys. J., 579, 530
Wright, M. C. H., Coil, A. L., McGary, R. S., Ho, P. T. P., & Harris, A. I. 2001,
Astrophys. J., 551, 254
Yamada, M., Oka, T., Takekawa, S., et al. 2017, Astrophys. J. Lett., 834, L3
Yu, Q., & Tremaine, S. 2003, Astrophys. J., 599, 1129
Yusef-Zadeh, F., Bushouse, H., Wardle, M., et al. 2009, Astrophys. J., 706, 348
Yusef-Zadeh, F., Royster, M., Wardle, M., et al. 2013, Astrophys. J. Lett., 767, L32
Zel’dvich, Y. B., & Navikov, I. D. 1964, Sov. phys. dokl., 158, 811
135
Zhao, J.-H., Blundell, R., Moran, J. M., et al. 2010, Astrophys. J., 723, 1097
Zhao, J.-H., Morris, M. R., & Goss, W. M. 2013, Astrophys. J., 777, 146
Zhao, J.-H., Morris, M. R., & Goss, W. M. 2016, Astrophys. J., 817, 171
Zhao, J.-H., Morris, M. R., Goss, W. M., & An, T. 2009, Astrophys. J., 699, 186





ある微小面積 dAを通って、微小立体角 dΩの方向に、微小時間 dtの間に流れて
いく、周波数 νから ν + dνの輻射エネルギー量を輝度 (brightnessもしくは specific
intensity)という。すなわち輝度 Iνは
dE = Iν dAdΩ dt dν (A.1.1)
で定義される。単位は erg s−1 cm−2 sr−1 Hz−1である。輝度は一般に、場所・方向・
周波数に依存する量である。
微小体積 dV から微小立体角 dΩの方向に放出される、周波数 νから ν + dνの輻
射エネルギー量 (輻射のエネルギー密度) uν(Ω)は
dE = uν(Ω) dV dΩ dν (A.1.2)
で定義される。光速 cを用いれば dV = c dAdtと表すことができるので









































垂直な方向から角度 θの方向にある、別の面積要素 dS ′を照射している場合を考え
る。そして、dSから rだけ離れた dS ′を見込む微小立体角 dΩに微小時間 dtの間に
流れてゆく輻射エネルギー量を dEとする。
138
面素 dSの θ方向への投影成分が dS cos θであることを考慮すると、
dE = Iν (dS cos θ) dΩ dt dν (A.1.9)
となる。
r2dΩ = dS ′ cos θ′ (A.1.10)
なので、これを式 (A.1.9)に代入すると
dE = Iν (dS cos θ) (dS
′ cos θ′) dt dν r−2 (A.1.11)
となる。一方で、dSから dS′へ流れ込む輻射エネルギー dE ′は
dE ′ = I ′ν (dS
′ cos θ′) dΩ′ dt dν (A.1.12)
であり、
r2dΩ′ = dS cos θ (A.1.13)
なので、これを式 (A.1.12)に代入すると
dE ′ = I ′ν (dS
′ cos θ′) (dS cos θ) dt dν r−2 (A.1.14)
となる。dS、dS′間で輻射の吸収や放出がなければ、エネルギー保存則から
dE = dE ′ (A.1.15)
なので、式 (A.1.11)と式 (A.1.14)から
Iν (dS cos θ) (dS
′ cos θ′) dt dν r−2 = I ′ν (dS








微小面積 dAを通って、微小時間 dtの間に流れていく、周波数 νから ν + dνの輻
射エネルギー量を輻射流束 (フラックス密度; flux density)という。フラックス密度
の単位は erg s−1 cm−2 Hz−1もしくは Jy (ジャンスキー)である。なお、1 Jy = 10−23
erg s−1 cm−1 Hz−1である。フラックス密度Fνは、輝度 Iνの考えている面積に垂直
な方向の成分 Iν cos θを立体角 dΩで積分して得られる。すなわち
Fν =
∫
Iν cos θ dΩ =
∫





















Iν cos θ dΩ =
∫







cos θ sin θ dθ = Iν × 2π × 1
2
sin2 θc (A.1.20)







となる。すなわち、フラックス密度は距離の逆二乗則に従う。R = R0 (θc = π2 )と
すれば
Fν = πIν (A.1.22)
となる。つまり、天体が等方的な輻射を行なっている場合、天体表面でのフラック
ス密度は輝度に πをかけたものに等しい。
天体の温度が T で黒体放射をしている場合、その輝度はプランク分布 Bν(T )に
従う。



























































と表される。一方で、この天体から Rだけ離れた位置における全輻射流束を F と
し、天体と位置Rの間で放射や吸収がないとすれば、光度 Lは















































dE = j dV dΩdt (A.2.1)
で定義される。単色 (周波数 νから ν + dν)の放射係数も同様に
dE = jν dV dΩdtdν (A.2.2)
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と書ける。ここで Pνは微小体積における周波数 νから ν + dνの放射電力である。
また、自発放射は輻射率 ϵνにより定義されることもある。輻射率は、周波数 νか
ら ν + dνにおいて、単位質量を持つ放射体が、微小時間に自発的に放出するエネル
ギー量として定義される。単位は erg g−1 s−1 Hz−1である。もし放射が等方的ならば











距離 dsを断面積 dAのビームが伝わる時に通過する体積は dV = dAdsである。輻
射強度の定義
















距離 dsを伝わる間のビーム強度の損失を表す吸収係数 αν [cm−1]を
dIν = −ανIν ds (A.2.9)





dIνdAdΩdtdν = −Iν(nσνdAds)dΩdtdν (A.2.10)
となる。したがって
dIν = −nσνIν ds (A.2.11)
となり、吸収係数の定義から
αν = nσν (A.2.12)
となる。ανはしばしば
αν = ρκν (A.2.13)








































光学的厚み (optical depth) τνを








のように定義する。τν > 1を満たす媒質は「光学的に厚い (optically thick)」と表現



































ν)Sν(τ ′ν) dτ ′ν (A.2.25)
が得られる。Sνが一定だとすると
Iν(τν) = Iν(0)e
−τν + Sν(1− e−τν ) (A.2.26)
となる。τν →∞のとき、Iν → Sν となる。したがって、光学的に厚く (τν ≫ 1)熱
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平衡状態の天体からの放射は黒体放射とみなせる。









−τν dτν = 1 (A.2.27)
となる。また ⟨τν⟩は平均自由行程 lνにより














準位 uの統計的重率を gu、下位準位 lの統計的重率を glとする。準位 uの原子 (分
子)は、エネルギー hν0の光子を放出することで準位 lに遷移する。同様に、準位 u
の原子 (分子)は、エネルギー hν0の光子を吸収することで準位 uに遷移する。















上位準位にある原子 (分子)と下位準位にある原子 (分子)の数密度をそれぞれ nu
および nlとする。熱平衡状態にある時、放射されるエネルギー量と吸収されるエネ
ルギー量は等しいので













*1B係数を輻射場の平均エネルギー密度 U¯ を用いて、B′luU¯ で定義する場合もある。ただし、U¯ =



















(glBlu/guBul) exp(hν0/kT )− 1 (A.3.6)
と書ける。一方で、熱平衡状態では




exp(hν0/kT )− 1 (A.3.7)
と表されるはずなので、上の 2つの式を比較して





















と表すことができる。φe(ν)とφa(ν)は厳密には異なるが、ここではφe(ν) = φa(ν) ≡
φ(ν)とする。微小体積 dV は輻射に沿った方向の線素 dsとそれに垂直な面積素片
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dAを用いれば dV = dAdsとなる。これらエネルギー変化が合わさって、輻射強度
の変化 dIνとなる。すなわち



















射係数 jνおよび吸収係数 ανで書かれた輻射輸送方程式 (A.2.14)は
dIν
ds







































































































数 νは放射源の視線速度に変換できるため、線幅を速度で表せば∆V = c∆ν/ν0と
152
なる。



































































分子雲中の輻射場を Iνとする。ある分子の i→ j遷移による輝線放射のラインプ
ロファイル関数を φij(ν)とする。なお φij(ν)は νijでピークを持ち、∫ ∞
0































Aij +BijJ¯ij + Cij
)]
(B.2.4)




























Aji +BjiJ¯ji + Cji
)]
(B.2.6)
















































Aij +BijJ¯ij + Cij







Aji +BjiJ¯ji + Cji












Aij +BijJ¯ij + Cij







Aji +BjiJ¯ji + Cji
)− ni (BijJ¯ij + Cij)] (B.2.10)
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が成り立つ。これが統計平衡方程式 (statistical equilibrium equation)である。
回転遷移を考える場合、準位 J におけるエネルギーEJ と統計的重率 gJ は
EJ = hBJ(J + 1) (B.2.11)






)− nJ (AJ,J−1 +BJ,J−1J¯J,J−1)
−nJBJ,J+1J¯J+1,J + nJ−1BJ−1,J J¯J,J−1 +
∑
i̸=J
(niCiJ − nJCJi) (B.2.13)
と書くことができる。アインシュタインの関係式





































































B.4 脱出確率とLarge Velocity Gradient近似
衝突確率Cijは分子雲の衝突パートナー (主に水素分子)の個数密度 nH2と (運動)
温度 T を与えれば決めることができる。次に J¯ij について考える。もし雲が完全に
不透明 (τ → ∞)であるならば、雲の中の輻射場 J¯ij はいたるところ源泉関数 Sij に
一致するはずである。今、分子雲中の微小領域で発生した光子がある確率 βijで外へ
抜け出ていってしまうとする。この βij を脱出確率 (escape probability)という。こ















射する分子の持っている熱幅は ⟨vT ⟩ ∼ 2
√
kT/m程度 (mは分子の質量)であるの
で、ある領域 (視線速度 V )で発生した光子がすぐ手前の領域 (視線速度 V +∆V )で
吸収されないためには、∆V ≫ ⟨vT ⟩であればよい。すなわち、分子雲中の (視線方
向の)速度勾配が十分に大きいならば、再吸収は考えなくてもよい。このような考え
方を Large Velocity Gradient (LVG)近似という*4。
したがって、LVG近似の下では背景輻射場Qijとして周囲の熱輻射のみを考えれ
ば良いことになる。一般に、背景放射となる熱輻射は TCBR = 2.73 Kの宇宙背景放
射と分子雲中に含まれるダスト (温度 Td、光学的厚み τd)からの赤外線放射である。
すなわち、
Qij = Pij(TCBR) + (1− e−τd)Pij(Td) (B.4.2)





exp(hνij/kT )− 1 (B.4.3)
である。簡単のためダストの影響を無視することにすれば















で与えられる (付録A.3.2参照)。これにより輻射場 J¯ij を占有数 niと結びつけるこ
とができる。




































)− nJ (AJ,J−1 +BJ,J−1J¯J,J−1)










































0 = nJ+1AJ+1,J + (nJ+1BJ+1,J − nJBJ,J+1) J¯J+1,J









































0 = βJ+1,J {nJ+1AJ+1,J + (nJ+1BJ+1,J − nJBJ,J+1)PJ+1,J(TCBR)}




















































































となる。これが最終的な解くべき方程式の形である。Aij, Kij(i > j), Ei, νij につい
ては値が定まっているので、分子雲の密度 nH2、温度 T、そして脱出確率 βij、すな
わち τijを仮定すれば、各 nJ についての連立方程式となる。実際に解くときは、あ
る有限の J = Jmaxまでについての連立方程式を立て、
Jmax∑
J=0





















































(nH2 , T,Nmol/∆V )を与えれば、各準位nJの占有数は求めることが可能である。占有
数nJ+1とnJが決まれば、源泉関数SJ+1,Jも τJ+1,Jも決まるので、分子雲の輝線強度
IJ+1,J(もしくは輝度温度 TB,J+1,J)を予測することができる。すなわち、分子雲から
放射される輝線強度を決定する物理量は、3つのパラメーター (nH2 , T,Nmol/∆V ) (分
子の個数密度、温度、そして単位速度幅当たりの柱密度)である。実際に観測された
輝線強度から分子雲の物理量を求める場合は、あらかじめ様々な (nH2 , T,Nmol/∆V )
について方程式 (B.5.3)を解いておき、カイ二乗検定により観測輝線強度を最もよく
再現する値を評価するのが一般的である。


















Pb (X, Y, Z)
















ここで kは波数で k = 2π/λ、Aは定数である。
r =
{
(X− x)2 + (Y − y)2 + Z2} 12









































































X = −X, −X/r′ ≡ sin θとして、
ψP′ = C
∫ ∫


















exp (ikρ sin θ cosφ) dφ (C.1.7)
















































ただしここで、ν ≡ ka sin θ, ψ0 ≡ πa2Cとした。
*2一般に n次の Bessel関数は以下のように定義される。




• t ddtJn + nJn = tJn−1
• d






















となる。ただし I0 ≡ 12ψ0ψ∗0とした。なお、IP′は図C.2のような形になる (I0 ≡ 1)。
このような回折パターンはAiry diskと呼ばれる。電波望遠鏡が宇宙電波を受信する
場合は、ここでの開口が主鏡、スクリーンが天球面に相当すると考えてよい。実際
のビームパターン (望遠鏡をある方向に向けた時に感度を持つ領域)はAiry disk 由
来のものとは異なるが、同様の形をした分布 (sinc関数の様な形の回折パターンに由
来したもの)になる。ビームパターンにおいて、最初の暗点 (暗環)までを主ビーム
(main beam)、それより外の側の山をサイドローブ (side lobe)という。主ビームは
ガウス関数で近似されることが多い。
C.1.2 空間分解能
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図 C.2: Airy diskの回折パターン
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∆θは ν = 1.03π/2で与えられる。すなわち


























電波望遠鏡で受信される周波数 νから ν+ dνにおける電力Wνとアンテナ温度 TA
の間には








電圧がかかる (電流が流れる)。この抵抗 (抵抗値R)に流れる平均の電圧を ⟨V ⟩とす
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れば、⟨V ⟩ = 0である。その抵抗の消費電力P の時間平均 ⟨P ⟩は、P = V 2/Rより、











⟨V ⟩2 + ⟨V ⟩ ⟨∆V ⟩+ ⟨∆V 2⟩
R
(C.2.3)
となる。すなわち、たとえ ⟨V ⟩ = 0であっても、⟨P ⟩ = ⟨∆V 2⟩ /R ̸= 0となる。抵
抗の温度 T が高ければ高いほど、抵抗中の電子の熱運動は激しくなるため、この電
力も大きくなることが推測される。実際、⟨∆V 2⟩が温度に比例して大きくなること











図 C.3: 2つの導線 (長さ L)で繋がれた 2つの抵抗R














向きに流れるエネルギー量も同程度であるはずである。したがって、VR0 = VL0 ≡ V0
とすることができる*4。導線内に発生している波V (x, t)はこれら 2つの和で表され、

























波数空間においては、f = c′/λ = c′κ/2πより、∆f ≡ c′∆κ/2πの間に含まれるモー
ド数は、



































































で計算できる。ここで x ≡ hf/kT とおいた。





























ehf/kT − 1 (C.2.18)
となる。したがって、レイリ ・ージーンズ領域 (hf ≪ kT )では、周波数 fから f+∆f
の単位長さ当たりの平均エネルギー ⟨uf⟩は
⟨uf⟩ = ρf ⟨EN⟩ ≃ 2
c′
hf ⟨N⟩ = 2
c′
hf








生する周波数 f から f +∆f の単位時間当たりの平均エネルギー ⟨Pf⟩は
⟨Pf⟩ = 1
2
c′ ⟨uf⟩ = kT (C.2.20)
となり、周波数帯∆f における電力は、
⟨P ⟩ = kT∆f (C.2.21)
となる*6。以上のようにしてナイキストの定理が導かれる*7。
C.3 有効開口面積




効開口面積Aeは開口能率 ηA < 1を用いて、
Ae ≡ ηAAg (C.3.1)










より kT である (運動エネルギーと位置エネルギー (復元力を生む項)に kT/2ずつ分配される)。さ
らに、導線内を伝わるのは電磁エネルギーであることから、エネルギー等分配則より平均エネルギー
























再放出される。この抵抗も温度 T の熱平衡状態にあるので、周波数 νから ν + dνの
消費電力W ′νは、ナイキストの定理より、



















































E(r, t) exp(−iωt) dt (D.1.3)
で与えられたとする。有限の時間Tで測定するならば
















ET(r, t) exp(−iωnt) dt (D.1.5)










|R− r| dS (D.1.6)
で与えられる。ここで Sは開口面を表し、今は天球面上における観測装置の視野に
相当する。座標原点を観測地点の近くにおけば








地上の 2点 rkと rlで測定された電場同士の相関をとる。相関関数 γ(rk, rl;ω)を
γ(rk, rl;ω) ≡ ⟨eT(rk,ω) eT∗(rl,ω)⟩ (D.1.8)
で定義する。すなわち、
γT(rk, rl;ω) = eT(rk,ω) eT
∗(rl,ω)









×exp[iω{(Rk − sk · rk)− (Rl − sl · rl)}/c]
RkRl
(D.1.9)
と表される。ただしここで、R≫ rより (Rk − sk · rk)(Rl − sl · rl) ≃ RkRlとして
いる。Rkからの放射とRlからの放射は無相関として








dSk |eT(Rk,ω)|2 exp[−iωsk · (rk − rl)/c]
R2k
(D.1.11)
となる。Rk = R0として、立体角 Ωk を dΩk ≡ dSk/R20、基線ベクトルDをD ≡





dΩk I(Ωk,ω) exp(−2πisk ·D/λ) (D.1.12)
と表される。波長を単位とした基線ベクトル*2D/λをD/λ ≡ (u, v, 0)、観測点の位
置ベクトル skを sk ≡ (x, y, z)とおくと、
γ(rk, rl;ω) ∝
∫ ∫





dxdy Iν(x, y) exp[−2πi(ux+ vy)] (D.1.14)
で定義される規格化された相関関数Vν(u, v)をビジビリティ(visibility)という。様々





の数や素子間の距離などで制限される。この (u, v)の分布パターン U(u, v)を (u, v)
coverageという。干渉計観測で取得できるビジビリティVˆ(u, v)は真のビジビリティ
V(u, v)に対して





Iˆ(x, y) = FT[U(u, v) · V(u, v)]
= FT[U(u, v)] ∗ ∗FT[V(u, v)]
= B(x, y) ∗ ∗I(x, y) (D.2.2)
と表すことができる。ここでFTはフーリエ変換、**は2次元の畳み込み (convolution)
を表す。B(x, y) ≡ FT[U(u, v)]は、合成ビーム (synthesized beam)と呼ばれる。得
られる輝度分布は真の輝度分布に合成ビームを畳み込んだものになる。
合成ビームはU(u, v)のフーリエ変換で得られ、干渉計の視野を表す関数である。
干渉計の空間分解能 (ビームサイズ)は (u, v) coverageの広がりで規定される。干渉
計の分解能を調べるために、U(u, v)が |u| < umaxかつ |v| < vmaxの領域内のみで値





: |u| < umax, |v| < vmax
0 : otherwise
とする。このとき合成ビームは、















と sinc関数の形で表される。これら sinc関数の半値幅は 1/umax、1/vmax程度であ















dxdy Iν(x, y) exp[−2πi(ux+ vy)]
= I0
∫ ∫
exp[−2πi(ux+ vy)]dxdy = I0δ(u)δ(v) (D.3.1)
であり、観測されるビジビリティは (u, v) = (0, 0)以外に値を持たず 0となる。当
然、各アンテナを無限に近づけることはできないので (輝線ベクトルD/λを 0に
とることはできないので)、実際の干渉計観測で (u, v) = (0, 0)のビジビリティを取
得することは不可能である。したがって、このような天体を観測できるのは単一鏡











力不安定性 (gravitational instability)もしくはジーンズ不安定性 (Jeans instability)
という。
E.1 摂動と線形化
無限一様に広がった静止流体を考える。このときの質量密度を ρ = ρ0 = constant、





+∇ · (ρv) = 0 (E.1.1)
∂v
∂t
+ (v ·∇)v = −1
ρ
∇P −∇φ (E.1.2)
∆φ = 4πGρ (E.1.3)
を満たす。また、ガスの状態方程式はポリトロープ関係





ρ = ρ0 + ρ1
P = P0 + P1
v = v0 + v1
φ = φ0 + φ1
に変化したとする。なお、摂動は断熱的に起こるものとする。式 (E.1.4)から








となる。摂動が微小であることから ρ1/ρ0 ≪ 1なので、





















































= c2s∆ρ1 + 4πGρ0ρ1 (E.2.1)
が成り立つ。平面波解として
ρ1 ∝ exp(iωt− ik · x) (E.2.2)
をとり、式 (E.2.1)に代入すれば
ω2 = k2c2s − 4πGρ0 (E.2.3)
と分散関係式が得られる。
ω2 > 0となる波数 kに対しては、ωは実数であり、平面波解 (E.2.2)は振動し安
































される。星間ガスを温度 T、個数密度 nの理想気体とすれば、c2s = γP0/ρ0 ∝ T な
ので、






















































































となる。この tﬀを自由落下時間 (free-fall time)という。自由落下時間は重力不安定
性が成長するタイムスケールを与える。
式 (E.2.4)と式 (E.3.6)から、ジーンズ波長はおおよそ
λJ ∼ cstﬀ (E.3.7)
で与えられることがわかる。したがって密度ゆらぎが不安定になる条件は、λ > cstﬀ
と表される。λ/cs ≡ tsで定義される時間は、音波通過時間 (sound-crossing time)と
呼ばれ、与えた摂動が音波として伝搬するタイムスケールを表す。つまり、ジーン
ズ不安定性が起こる条件は、ガスが自己重力により 1点に集まろうとするのにかか
る時間 (自由落下時間) tﬀ と、音波による振動で系の密度のムラをならすのにかか


























































P = Kργ (E.4.4)
と書ける。ここで、vrは動径方向の速度、vϕは回転速度である。
物理量に微小な摂動が加わり、それぞれ
ρ = ρ0 + ρ1(r, ϕ; t)
P = P0 + P1(r, ϕ; t)
vr = 0 + vr(r, ϕ; t)

























































































































∆φ1 = 4πGΣ1δ(z) (E.5.3)
と書ける (式 (E.1.8)–(E.1.10)の ρを Σに置き換えたものに相当する)。ここで δ(z)
はデルタ関数である。
*2ケプラー回転 Ω = Ωk =
√
GM/r3の場合は κ = Ωkとなり、剛体回転 (Ω = constant)の場合は
κ = 2Ωとなる。一般に、Ω ∝ rb−2 の場合、κ2 = 2bΩ2 となる。
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が成り立つ。ただし、k = (k, 0, 0)とした。この方程式の無限遠で発散しない解は
φ1 = φk exp(iωt+ ik · r − |k||z|) (E.5.5)






























φ1 = −2πG|k| Σ1 (E.5.8)
となる。以上、式 (E.5.1)、(E.5.2)、(E.5.5)、(E.5.8)から分散関係式
ω2 = c2sk
2 − 2πGΣ0|k| (E.5.9)





























































































(Σvϕ) = 0 (E.6.3)
































































mϕ+ f(r, t) = constant (E.6.9)





が得られる。渦がきつく巻いているとすると tan i≪ 1である。これを tight-winding
近似という。この近似の下で、腕と腕の間隔を λとすれば、
|f(r + λ, t)− f(r, t)| = 2π (E.6.11)






λ = 2π (E.6.13)










となる (1≪ |kr|)。Tight-winding近似の下では、面密度の非摂動項Σの rに対する
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変化は摂動項Σ1の rに対する変化に比べ非常に緩やかであるため∣∣∣∣ 1Σ1 ∂Σ1∂r
∣∣∣∣≫ ∣∣∣∣ 1Σ ∂Σ∂r
∣∣∣∣ (E.6.16)






































Σ1(r,ϕ, t) = H(r, t) exp[i{mϕ+ f(r, t)}] (E.6.20)
で与える。f(r, t)を r0まわりで展開して 1次までで近似すると
f(r, t) ≃ f(r0, t) + k(r, t)(r − r0) (E.6.21)
なので
Σ1(r,ϕ, t) ≃ H(r0, t) exp[i{mϕ+ f(r0, t)}] exp{ik(r0, t)(r − r0)}
= Σk exp{ik(r0, t)(r − r0)} (E.6.22)




Φ1(r,ϕ, t) = −2πG|k| Σ1(r,ϕ, t) (E.6.23)
と表すことができる。他の物理量の摂動も、局所的に平面波になっているとし、摂
193
動を exp{i(ωt+ kr −mϕ)}に比例するとして、式 (E.6.17)–(E.6.19)に代入すると






Σ1 = 0 (E.6.24)
i(ω −mΩ)vϕ1 + κ
2
2Ω
vr1 = 0 (E.6.25)
i(ω −mΩ)Σ1 + 1
r
(Σvr1 + irΣ|k|vr1) = 0 (E.6.26)
となる。今、|kr|≫ 1なので
Σvr1 + irΣ|k|vr1 ≃ irΣ|k|vr1 (E.6.27)
と近似できる。よって、式 (E.6.26)は
(ω −mΩ)Σ1 + Σ|k|vr1 = 0 (E.6.28)
となる。式 (E.6.24)と式 (E.6.25)および式 (E.6.28)をまとめると⎛⎜⎜⎜⎜⎜⎝






2Ω i(ω −mΩ) 0













となる。これが 0でない解を持つためには、detA = 0でなくてはならない。した
がって






(ω −mΩ)|k|Σ = 0






で定義されるToomreのQ値 (Toomre’s Q parameter)を用いて











と表すことができる。すなわち、Q > 1のとき、ω2 < 0となる不安定な波数が現れ
ず、円盤は安定となる。反対に、Q < 1のとき、ω2 < 0となる不安定な波数が存在
し、ガスは円盤内で自己重力による収縮を起こす。
分散関係式 (E.6.30)は、短波長のゆらぎの極限 (k ≫ 1)もしくは、ガスの温度が
高い場合 (c2s が大きい場合)、ガスの自己重力に起因する項が無視できて
(ω −mϕ)2 = k2c2s (E.6.33)
となる。これは音波の分散関係を与えている。つまり、ゆらぎは音波によって安定
化する。長波長のゆらぎに対しては
































(gµν,σ + gµσ,ν − gνσ,µ) (F.1.3)
で定義される Γµνσは、第一種クリストッフェル記号という。ここで、gµνは計量テ
ンソルである*1。また、
Γ µνσ = g
µλΓλνσ (F.1.4)
を第二種クリストッフェル記号という。これは 2つの下付き添字に対し対称である
(Γ σµν = Γ
σ
νµ)。






したがって、g0m = 0 (m = 1, 2, 3)である。今、空間座標を極座標 x1 = r, x2 = θ,
x3 = φとする。球対称性より、線素 ds2は変換 dθ ⇒ −dθ、dθ ⇒ −dθに対して不
変でなければならない。ゆえに、計量テンソル gµν は対角成分のみ値を持ち、線素
ds2は
ds2 = Uc2dt2 − V dr2 −Wr2(dθ2 + sin2 θdφ2) (F.1.6)







ds2 = Uc2dt2 − V dr2 − r2(dθ2 + sin2 θdφ2) (F.1.7)
とすることができる。さらに、V ≡ e2ν , W ≡ e2λとおくと
ds2 = e2νc2dt2 − e2λdr2 − r2(dθ2 + sin2 θdφ2) (F.1.8)
となる。
式 (F.1.5)と式 (F.1.8)を比較して gµνの値を求めると
g00 = e
2ν , g11 = −e2λ, g22 = −r2, g33 = −r2 sin2 θ
gµν = 0 (µ ̸= ν)
*2計量テンソル gµν が時間 x0(すなわち t)に依存せず、時間反転 dx0 ⇒ −dx0 に対して不変であ
るときを静的という。
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となる。また、gµαgαµ = gµµ = 1より
g00 = e−2ν , g11 = −e−2λ, g22 = −r−2, g33 = −r−2 sin−2 θ
gµν = 0 (µ ̸= ν)
となる。これらを用いて、式 (F.1.3)および式 (F.1.4)から具体的にクリストッフェ
ル記号を計算すると、その多くは 0となる。0とならないものは (rによる微分はダッ
シュで表し、Γ σµν = Γ σνµの片方だけを書くと)
Γ 100 = ν
′e2ν−2λ, Γ 010 = ν
′
Γ 111 = λ




Γ 122 = −re−2λ, Γ 323 = cot θ














R22 = (1 + rν
′ − rλ′)e−2λ − 1 (F.1.11)
R33 = R22 sin
2 θ (F.1.12)
Rµνの他の成分は 0である。
アインシュタイン方程式 (F.1.1)は、上記の式 (F.1.9)～(F.1.12)が 0であると主張
する。式 (F.1.9)と式 (F.1.10)が 0に一致することから
λ′ + ν ′ = 0 (F.1.13)
となる。したがって
λ+ ν = constant (F.1.14)
となるが、rが十分大きいところでは空間は近似的に平坦とみなせることから、r →∞
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で λ→ 0かつ ν → 0となるはずである。したがって、
λ+ ν = 0 (F.1.15)
が成り立つ。このとき、式 (F.1.11)が 0ということから
(1 + 2rν ′)e2ν = 1
⇒ (re2ν)′ = 1 (F.1.16)
となる。両辺を rで積分すると
re2ν = r − 2m (F.1.17)
となる。ただし、mは積分定数である。g00 = e2νより












る。質量M が原点にある場合は Φ = −GM/rである (ただしGは重力定数)。よっ













dr2 − r2dθ2 − r2 sin2 θdφ2 (F.1.20)







をシュバルツシルト半径といい、r → Rsで g00 → 0、g11 → ±∞となる。シュバル
ツシルト解 (F.1.20)の特異性から、シュバルツシルト半径は質量Mの物体の最小半
径であるように思える。しかし、静的でない座標を導入する (gµνが時間変化すると
考える)ことで、シュバルツシルト解は r < 2mの領域にも延長できる。tと rの代
わりに、それぞれ
τ ≡ ct+ f(r), ρ ≡ ct+ g(r)















ds2 = dτ 2 − 2m
µ(ρ− τ) 23 dρ
2 − µ2(ρ− τ) 43 (dθ2 + sin2 θdφ2) (F.1.24)
となる。ただし
















である。シュバルツシルト半径 r = 2mは ρ− τ = 4m/3に対応する。しかしそこに
は、解 (F.1.24)において何の特異性もない。こうして、シュバルツシルト解は r < 2m
の領域に延長される。すなわち、シュバルツシルト場を作る質量M の物体の半径 r













































と表せる。すなわち、遠方の観測者にとって、シュバルツシルト半径 (r = 2m)に近
づく物体に流れる時間は徐々に遅れ、最終的には (r = 2mでは)止まって観測され
る。シュバルツシルト場を作る質点に向かって落ち込む物体は、観測者にとって無
限の時間をかけてシュバルツシルト半径に到達することになる。シュバルツシルト
解は (F.1.24)の様に r < 2mまで延長されるが、いかなる物体も (光すらも)r = 2m
の境界を越えるには無限の時間を要する*3。また、シュバルツシルト半径近傍で発
せられた光は限りなく大きな赤方偏移を示し、r ≤ 2mで発せられた光は r > 2mの
領域に伝播することは不可能である。したがって、r ≤ 2mで起こる事象は r > 2m
に位置する観測者には決して見えない。この境界面 (r = 2m)を事象の地平面 (event






















野辺山 45 m鏡や James Clerk Maxwell Telescopeを使用した観測の際は、国立天
文台野辺山宇宙電波観測所と東アジア天文台の職員の皆様に大変お世話になりまし
た。深く感謝いたします。研究会などの様々な場で刺激となるような議論をしてい
ただいた、本学 田中邦彦助教、宇宙航空研究開発機構 坪井昌人教授、名古屋大学
榎谷 玲博士をはじめとした関連研究者の方々にも厚くお礼申し上げます。
また、岡研究室での苦楽を共にした後輩や研究員の皆様には、大変お世話になり
ました。特に、コーヒーの美味しさを教えてくれた岩田悠平くん、席が離れている
にも関わらず私の連発するたわいない冗談に反応してくれる徳山碩斗くん、席が隣
なのにも関わらず私の連発するたわいない冗談を聞き流す辻本志保さん、その様子
を見てはすぐに吹き出してしまう笑いの沸点の低い野村真理子博士には、日々の研
究室生活をより有意義で楽しいものにしていただけました。共に博士課程の同級生
として励まし合った理論研究室の横倉 諒くんにも感謝しないわけにはいきません。
そして、長い長い学生生活において心の支えとなってくれた多くの友人達に大変
感謝しています。全員の名前を挙げることはできませんが、大学入学直後よりの親
友で、これまで数え切れないほどの笑いを提供してくれた清水裕太くんと沖 総一朗
くんには、特にお世話になりました。これからもよろしくお願いします。
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最後に、いつも暖かく見守ってくれた家族、特に両親に心から感謝します。私が
物理学に興味を持ち、研究者を目指すきっかけを作ってくれたのは、アインシュタイ
ンの似顔絵が表紙に描かれた某科学雑誌を唐突に買ってきた母でした。それから 10
年以上が経ち、振り返れば両親には迷惑ばかりかけてきましたが、今はあの時憧れ
たブラックホールを探したりして元気に過ごしています。そんな研究者として、こ
れからは少しずつでも恩返しができればなと思います。本当にありがとうございま
した。
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